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の βモデルで良く再現できることを示した．次に，スペクトル解析によりM86中心が 0.9 keVと 0.6 keV
の 2温度モデル，北西で明るいPlume領域と，さらに北西に伸びたTail領域が中心より高い温度を持っ
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が分かっている [Iizuka et al., 2010]．
おとめ座銀河団のほぼ中心には巨大楕円銀河M86がX線波長で非常に明るく輝いている．M86の視





衛星によってM86周辺の X線放射領域の構造が高い角分解能で正確に観測されており [Randall et al.,
2008]，さらに広い視野の観測によって，北西方向にPlumeを超えて∼380 kpcにまで広がって尾を引い















銀河 (galaxy)は 106個から 1012個程度の恒星が自己重力系をなしている天体で，宇宙のもっとも基本
的な構成単位である．銀河は恒星だけでなく星間ガスを含んでおり，ダークマターが付随している．銀
河の大きさや形態はさまざまであり，分類方法もいろいろなものが存在するが，大きくは滑らかな楕円
形の形状を持つ楕円銀河 (elliptical galaxy)，円盤構造を持つ円盤銀河 (disk galaxy)，明確な構造が見
られない不規則銀河 (irregular galaxy)に分類される．円盤銀河はその形態からさらに渦巻銀河 (spiral
galaxy)と棒渦巻銀河 (barred spiral galaxy)に分類される (図 2.1)．天の川銀河は棒渦巻銀河であると
考えられている．








2. CLASSIFICATION SCHEME FOR ELLIPTICAL GALAXIES
Figure 1 illustrates the proposed classification. Smoothly
connecting onto S0’s are “disky” ellipticals, i.e., those with
isophotes that are more elongated along the major axis than
best-fitting ellipses. Next come “boxy” ellipticals, i.e., those
with isophotes that are more rectangular than ellipses. We
illustrate the classification with Hubble’s (1936) tuning-fork
diagram; clearly, it can be incorporated into de Vaucouleurs’
(1959) more detailed classification.
Ellipticals with exactly elliptical isophotes are omitted; we
consider them to be intermediate between disky and boxy
ellipticals in the same way that Sab galaxies are intermediate
between the primary types Sa and Sb. However, we also show
in § 4 that they are mainly face-on versions of the above two
types. Unfavorable inclination inevitably makes classification
difficult. For spirals, edge-on inclination is unfavorable; for
ellipticals, a face-on view can make classification by isophote
shape impossible.
Like previous authors, we will parameterize isophote distor-
tions by the amplitude a4 of the cos 4u term in a Fourier
expansion of the isophote radius in polar coordinates (see,
e.g., Bender 1987 and Bender, Do¨bereiner, & Mo¨llenhoff
1988, who also illustrate prototypical examples). The use of a4
as a classification parameter is faithful to the descriptive
methods of classical morphology based on direct images. The
only difference is that isophote distortions are subtle: only the
most extreme galaxies can be classified by eye without isopho-
tometry. Along the major axis, the fractional radial departures
from ellipses are typically ua4 /au 3 1%. Positive values of a4 /a
describe disky isophotes, negative values describe boxy iso-
photes.
The proposed classification requires a convenient notation.
We retain apparent flattening as in the Hubble sequence.
Conservatively, we add a descriptor of isophote shape and not
a code for its interpretation. In the spirit of Hubble classifica-
tion, we denote as E(d)4 an elliptical that has ellipticity
e 5 0.4 and a disky distortion. E(b)4 is a similar elliptical that
is boxy. If more detail is required, then, e.g., E(b1.5)4 can
denote an elliptical whose boxy distortion has a mean ampli-
tude of 1.5%.
3. EVIDENCE THAT ISOPHOTE SHAPES MEASURE ANISOTROPY
Our discussion of isophote shapes follows Bender et al.
(1989, hereafter B189) and Kormendy & Djorgovski (1989).
Evidence that a4 /a measures anisotropy is summarized in
Figure 2. The upper panel plots (V /s)*, the ratio of the
rotation parameter V /s to the value for an isotropic oblate
spheroid flattened by rotation (Davies et al. 1983; V is the
maximum rotation velocity, and s is the mean velocity disper-
sion inside one-half of the effective radius). The correlation of
(V /s)* with a4 /a shows that rotation is dynamically less
important in boxy than in disky ellipticals (Bender 1987, 1988;
Nieto, Capaccioli, & Held 1988; Wagner, Bender, & Mo¨llen-
hoff 1988; B189; Nieto & Bender 1989; Busarello, Longo, &
Feoli 1992; Bender, Saglia, & Gerhard 1994). All disky
ellipticals show significant rotation, and many are consistent
with isotropic models. Boxy ellipticals have a variety of (V /s)*
values but include all of the galaxies with negligible rotation.
Values of (V /s)* ,, 1 are a direct sign of anisotropy.
The lower panel of Figure 2 shows minor-axis rotation
velocities normalized by an approximate total rotation veloc-
ity. Disky ellipticals are major-axis rotators. Boxy ellipticals
include the minor-axis rotators. Figure 2 (bottom) is new here,
but signs of the above effect were seen in Davies & Birkinshaw
(1986), Wagner et al. (1988), and Capaccioli & Longo (1994).
Minor-axis rotation is also a direct sign of anisotropy (see de
Zeeuw & Franx 1991 for a review).
We conclude that a4 /a is a convenient and reasonably
reliable measure of velocity anisotropy. A better index could
be constructed by combining a4 /a with indices based on the
parameters in Figure 2. However, doing this would require
kinematic data, so results would be available for relatively few
objects. Figure 2 justifies our suggestion that isophote shape
provides a practical classification index.
4. IS THE SEQUENCE OF ELLIPTICAL GALAXIES CONTINUOUS?
It is not clear that the E sequence in Figure 1 is continuous.
By “continuous,” we mean that there exist galaxies at all
transition stages from S0’s to extremely boxy ellipticals. A
corollary would be that the formation process varies continu-
ously from S0’s through disky E’s to boxy E’s.
FIG. 1.—Proposed morphological classification scheme for elliptical galaxies. Ellipticals are illustrated edge-on and at ellipticity e 3 0.4. The connection between
boxy and disky ellipticals may not be continuous (see § 4). This figure is based on the tuning-fork diagram of Hubble (1936). We make three additional modifications:
we illustrate the two-component nature of S0 galaxies and label them as barred or unbarred, we call unbarred spirals “ordinary” rather than “normal” (de Vaucouleurs
1959), and we add Magellanic irregulars.
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図 2.1: Kormendy and Bender [1996]による銀河形態の分類 (修正されたハッブル図)．
1本節は「シリーズ現代の天文学 4 銀河 I」(日本評論社)を参考にした．













数10個以下の銀河の集団を銀河群 (galaxy group)，それよりも大きな銀河集団を銀河団 (galaxy cluster)
と呼ぶ．それに対して，単独で存在している銀河を孤立銀河 (isolated galaxy)もしくは散在銀河 (field
galaxy)と呼ぶ．銀河群や銀河団はさらに互いに結びついてフィラメント状に分布し，宇宙の大規模構
造を形成する．銀河団空間には銀河の質量を上回る大量の高温ガスが存在しており，その温度は数千万
































となる．銀河団の年齢は宇宙年齢 (∼ 1010 y)に匹敵すると考えられるが，音速での横断時間はこれより
も短い．また，X線観測で見られる形状からも，ほとんどの銀河団中にはガスの運動が音速を超えて存
2.1. 銀河と銀河団 5
図 2.2: ROSATによるかみのけ座銀河団のX線画像 (0.5–2 keV)．色はX線の強度に対応している．銀























し，r = 0までの到達時間は単振動の周期の 1/4，つまり√3π/16Gρとなる．このことから，質量M，
半径Rのガス球の重力的進化の時間スケール (力学的時間)は
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で与えられる．銀河団スケールの大きさと質量であれば，





























方，銀河団に落ち込む銀河は 1000 km s−1もの高速で落ちるため，銀河団中にある高温ガスからの動圧
によって銀河円盤にあるガスが剥ぎ取られて星生成が止まり，円盤の光度も急速に暗くなって楕円銀河






























渦巻き銀河がいくつも発見されている (例えば，Kenney et al. [2004])．おとめ座銀河団の中心付近に位
置する NGC4388では，100 kpcにも及んで中心から HIガスの尾を引いている様子が見つかっており，
NGC4388から剥ぎ取られたものであることを強く示唆している [Oosterloo and van Gorkom, 2005]．
動圧剥ぎ取りの特徴は楕円銀河でも発見されている (例えば，Machacek et al. [2006])．ペルセウス座
銀河団に位置するNGC7619では，周囲の ICMに比べて銀河中心とそこから伸びる尾の中では重元素量
を多く含む特徴がX線観測によって明らかとなっている．これは，X線で観測される尾の起源が銀河に
あることを示しており，剥ぎ取りの証拠となっている [Kim et al., 2008]．
銀河から剥ぎ取られたガスの多くは，そのまま銀河団ガスと混ざり合って拡散すると考えられる．し
かし，その一部が加熱されないまま収縮することも十分に起こりえる．Abell3627中の銀河ESO137-001
では 70 kpcに及ぶX線の尾と，それに重なるHαの尾が 40 kpcまで続いている様子が観測されている．
この長く伸びた尾の中には星形成領域が存在しており，剥ぎ取られたガスの一部が冷えて収縮すること




であることが分かっている [Iizuka et al., 2010]．
銀河が ICMを通り抜けるときには動圧が生じるため，外部からの圧力を感じる．この圧力は ICMの
密度 ρICMと，銀河と銀河団の相対速度に依存している．Gunn and Gott [1972]らはこのようなプロセ
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スによって，移動速度の大きな銀河が銀河団ガス中を移動する際に，銀河ガスが銀河団ガスから受ける
動圧により剥ぎ取られて失うことを提案した．さらに Gunn and Gott [1972]らは，渦巻銀河の円盤か
らガスが剥ぎ取られるには，静力学平衡理論より動圧 P = ρgv2が銀河の円盤内の単位面積あたりの重
力を上回る必要があると考えた．ここで，ρg は銀河団ガスのガス密度であり，vは銀河と銀河団の相対
速度である．銀河円盤の面積は，円盤の面密度と円盤内の星間ガスの面密度をそれぞれ σD，σISM とす



















星が分布した場合を考える必要がある．Sarazin [1979]は，基本的にはGunn and Gott [1972]と同様の
計算ではあるが，球状に広がった銀河に対して動圧剥ぎ取りの半解析的な扱いを行った．そして，銀河
ガスが剥ぎ取られるために必要な動圧が，おおよそ 2GMgalσISM/R2であることを見出だした．ここで，























銀河中に分布する星間物質 (Interstellar medium; ISM)や銀河団ガス (Intracluster medium; ICM)の
ほとんどは光学的に薄い高温プラズマとして存在しているため，X線放射として検出される．このとき，
X線スペクトルは光学的に薄い高温ガスからの連続的な放射成分とX線輝線により構成される．つまり，
密度の低い ISM(∼ 10−3 cm−3)の電離プラズマから放射された X 線スペクトルは，熱制動放射と重元
素からのX線輝線の足し合わせによって表すことが出来る．
典型的な早期型銀河の持つ温度帯域 (kT > 106 K)では，重元素量がおおよそ太陽組成を超えない程
度の場合には，全放射のほとんどを自由–自由遷移による放射が占めている．自由–自由遷移の場合には，











Z2i nigff (Z, Tg, ν)× T−1/2g exp (−hν/kTg) (2.11)
= Λ (T,Z, ν)n2e (2.12)
2.3. 銀河団・楕円銀河からのX線放射 9
ここで，Ziとniはそれぞれイオン iの電荷と数密度である．neは，電子の数密度である (例えば，Rybicki
and Lightman [1986])．ガウント因子は量子力学的な補正量であり，おおよそ gff ∼ 0.9 (nν/kT )−3で
ある．





= Λ (T,Z)n2e (2.14)
である．Λ (T,Z)は冷却関数あり，T と Zはそれぞれプラズマ温度と重元素のアバンダンスである．図
2.3に，アバンダンスが宇宙存在比であると仮定した場合の冷却関数をプラズマ温度の関数として示す．
冷却関数に対する制動放射の寄与は T 1/2で増加している．






ここで V は銀河の体積を表す．体積 V の中で，ISMの温度とアバンダンスが空間的に一様に分布して





= EI × Λ (T,Z) (2.17)
= EM × S × Λ (T,Z) (2.18)














































Abundance = 0.1 Zsolar
kT = 1 keV
kT = 2 keV
kT = 5 keV
図 2.4: 様々な温度の場合に推定される，光学的に薄いプラズマからの X線スペクトル．アバンダンス
が 0.3 solarとした場合のAPECモデルを用いた．
電離平衡プラズマからの連続成分と輝線放射については，これまでいくつもの計算がなされてきた (例
えば，Smith et al. [2001])．本論文では，Smith et al. [2001] によって計算されたモデルに基づいて作成






力 P とガスの密度 ρg を用いて，以下のようにこれらの間の関係を記述できる．











































とし，質量密度を ρ = mnとすれば，φ(r)と n(r)の関係はポアソン方程式によって以下のように表さ
れる．














(x ≡ r/rc) (2.28)
のように与えることで近似解を得た．
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渡って変化することが謎であったが，その後の研究により，温度 kT ∼ 1 keV程度の光学的に薄いプラズ




は，可視光 (Bバンド)の光度と速度分散の積 LBσ2とよく相関しており，温度 kT ∼ 1 keVの光学的に
薄いプラズマからの放射が，星からの質量損失によるものであると結論づけた．一方，X線で明るい楕
円銀河の広がった放射の温度は速度分散で決まるエネルギーよりも大きく (βspec ≡ µmpσ2/kT ∼ 0.5)，
中心を分解すれば温度が低い成分が存在することから，楕円銀河のポテンシャル中に存在するやや温度
の低い成分と，より広がったグループのポテンシャルに属する温度の高い成分で構成されることを示し
た．この基本的な関係は，Nagino and Matsushita [2009]らによってもさらに詳細に調べられている．
Hayashi et al. [2009]らはおとめ座銀河団の外縁部に存在するX線で非常に明るい楕円銀河NGC 4636
のSuzaku衛星による観測結果から，重元素の質量と可視光光度の比 (Mass-to-Light Ratio; MLR)を求め，
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Fig. 11. (a) Mass distributions of O and Fe in the hot gas of NGC 4636 and NGC 1399. (b) Metal-mass-to-light ratios of NGC 4636 and NGC 1399.
The stellar light distribution is quoted from Fukazawa et al. (2006). OMLR and IMLR represents oxygen-mass-to-light ratio and iron-mass-to-ligh ratio,
respectively.
are distributed more compactly in NGC 4636; the metals in
NGC 4636 do not diffuse very widely. This difference might be
caused by environmental effects; galaxy interaction is frequent
for NGC 1399, and thus metal-rich gas could be stirred by
galaxy motions.
Finally, we compared the MLR of NGC 4636 with Suzaku
results of other groups and clusters. These objects are galaxy
groups centered on NGC 1399, NGC 5044, and NGC 507.
They are X-ray bright elliptical galaxies as NGC 4636, but the
galaxy density is high around them, and thus they are identi-
fied as a galaxy group. We also compare with galaxy clusters
such as Abell 262, Abell 1060, AWM 7, and Centaurus. As
discussed in Sato et al. (2009b), we give a plot of the correla-
tion between temperature and MLR at 0.1r180 in figure 12. This
result shows that MLR of groups and galaxies with a tempera-
ture of !1 keV, including NGC 4636, is !5-times lower than
that for clusters. Among galaxies and groups, NGC 4636,
NGC 5044, and HCG 62 exhibit a spherically symmetric X-ray
emission, and NGC 4636 has the lowest MLR among them.
Those three objects suggest a possible correlation between the
temperature and MLR only for these sphericaly symmetric
objects. Such a correlation could be explained because higher
temperature systems possess a deeper gravitational potential to
keep the metals around them. Although the galaxy velocity
dispersion is large for higher temperature clusters, there are no
big galaxies around cD galaxies. Therefore, we think that the
deep potential can confine the metals even if a small galaxy
passes around the cD galaxy. On the other hand, X-ray asym-
metric NGC 1399 and NGC 507 show a relatively low MLR.
These facts imply that NGC 1399 and NGC 507 experience
galaxy interaction frequently, and thus metal-rich gas could be
stirred by galaxy motions.
4.3. Optical Depth of Fe XVII in the Central Region
We calculated the optical depth of resonance scattering for
the Fe XVII line in the central region mentioned in subsec-
tion 3.4. We assumed that the gas density distribution follows
the ˇ model. The scattering cross section, !" , is represented by
Fig. 12. IMLR and OMLR at 0.1 r180 using B band luminosity.
References: NGC 5044 (Komiyama et al. 2009), NGC 1399
(Matsushita et al. 2007b), NGC 507 (Sato et al. 2009a), HCG 62 (Tokoi
et al. 2008), Abell 262 (Sato et al. 2009b), Abell 1060 (Sato et al. 2007),
AWM 7 (Sato et al. 2008), Centaurus (Matsushita et al. 2007a).









where mi is the mass of the ion, gf is the oscillator strength,
"0 is the frequency of the emission and T is the temperature of
the system. We set T to 0.642 keV, which is the temperature in
the 00–20 region and the value of gf to 2.5 (Mewe et al. 1985).
As a result, !" becomes 1.20 " 10#15 cm2.









where n0 is the core density and rc the core radius. For
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図 2.5: 酸素質量光度比 (0.1r180におけるOxygen Mass-to-Light Ratio) と鉄質量光度比 (Iron Mass-to-
Light Ratio)と温度の関係 [Hayashi et al., 2009]．
重力ポテンシャルを持つ銀河団で，温度とMLRの値がさらに大きくなるもの同様に理解できる．これ







クラスター構造を持っていることが分かっている．例えば，Binggeli et al. [1993]らは，おとめ座銀河
団のカタログデータから，矮小楕円銀河の速度分布が非対称であり，M86のサブクランプが合体中であ
ることを示唆している．Bo¨hringer et al. [1994]らはROSATによるX線画像から，中心 (M87)以外に
M86 とM49付近にも質量の集中が見られ，小さな銀河群が合体中であることを示唆している．おとめ




考えられている [Shibata et al., 2001]．X線放射は中心付近に位置するM87とその北西に位置するM86，









あることが明らかとなった．さらに，銀河団ガス中のMg, Si, Sの Feに対する比率は中心から 1.4 Mpc
にわたる非常に大きな範囲で一定であり，おおむね太陽組成比を示す．これは，重元素汚染と銀河団ガ
スの混合が進む初期の段階で，赤方偏移 2–3の星形成が活発な時期に Ia型と II型超新星爆発の両方が
銀河団ガスの重元素合成に寄与していたためであると考えられている．
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FIG. 2.ÈL eft : 0.5È2.0 keV band image of the Virgo Cluster. Right : 2.0È10.0 keV band image of the Virgo Cluster. Each image is smoothed by a Gaussian
function with with background and vignetting e†ect not corrected for. Contour levels are logarithmic scale with a step factor of 1.78.p\ 1@.5,
light is particularly important in the analysis of spatially
resolved spectral features in the ICM. We evaluate the
amount of the stray light by utilizing the ray-tracing simula-
tion (Tsusaka et al. 1995) and include its e†ect in the XRT
response function used in the spectral analysis. For this
estimation, we Ðrst need to know the precise surface bright-
ness distribution of the cluster. However, the highly
irregular morphology of the Virgo Cluster cannot be
approximated by simple analytic models such as the b
model. The ROSAT all-sky survey (RASS; et al.Bo" hringer
1994) data give a complete image with signiÐcantly better
angular resolution than ASCA. Therefore, these data are
used here as the template for the surface brightness proÐle.
We select the PSPC data only above 0.5 keV, which gives
better matching with the ASCA band. A spatially uniform
background, obtained from a blank-sky region, is sub-
tracted from the Virgo RASS data.
To justify the use of the RASS image, we have to check
that the observed GIS image is well reproduced in the
energy range below 2 keV by the ray-tracing simulation.
For the incident spectrum, we assume a MEKAL model
(Mewe, Lemen, & van den Oord 1986) with constant spec-
tral parameters over the cluster area with a temperature of
2.0 keV and a metal abundance of 0.3 solar. These values
have been previously derived for the Virgo Cluster (see, e.g.,
Koyama et al. 1991 ; Matsumoto et al. 2000). The actual
data indicate spatial variation in temperature as shown
later, and the ray-tracing code has a systematic error of
about 10%. Allowing for these errors, we found that the
RASS image reproduced the soft-band GIS image with the
satisfactory accuracy. The relative deviation of the simu-
lated image from the observed one is less than 10% in all
regions. We then estimated the stray-light e†ect based on
this template image.
The XRT response calculation based on the RASS image
is performed over a radius of 2¡ for each pointed Ðeld
(coordinates are listed in Table 1). This size covers the range
in which the stray light causes signiÐcant e†ects. The XRT
response function is computed with the assumption that the
cluster gas is isothermal. This approximation, which
enables us to perform spectral Ðts for individual regions, is
useful for the Ðrst-order estimation of the spectral parame-
ters (Honda et al. 1996). The ray-tracing simulation also
allows us to trace back the origin of detected photons. We
noticed that the regions from M87 were strongly1¡È1¡.2
a†ected by the emission from the cluster center, and the
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FIG. 7.ÈCorrelation between the temperatures derived from the hard-
ness ratio and from the spectral Ðt, except for some regions that require
two-temperature components. Dotted line indicates the consistent tem-
perature. Because two regions (positions 5002S and 5003S ; open square)
indicate much lower metal abundance (\0.1 solar) and temperature (\1.3
keV) compared with the model spectrum for the simulation, both tem-
peratures are inconsistent. If we Ðt this correlation with a linear function, a
slope is obtained to be 0.99^ 0.01 with a value of 0.72 (51 dof).sl2
5002S and 5003S ; open square) that indicate very low metal
abundance (\0.1 solar) and low temperature (\1.3 keV)
compared with the model spectrum for the simulation, the
temperature values agree well. If we Ðt the correlation with
a linear function, a slope of 0.99^ 0.01 is obtained with a sl2value of 0.72 (51 dof). Based on this agreement, we look into
the small-scale temperature variation using the CHR.
The two-dimensional map of the temperature is calcu-
lated from the CHR and is shown in Figure 8. The CHR is
calculated for a 20@] 20@ square region, and the center of its
integrated region is shifted by a 5@ step in order to raise the
photon statistics. Therefore, the temperature map essen-
tially indicates running means for the temperature varia-
tion. The XRT response and the vignetting e†ect are taken
into account. The source mask mentioned in ° 2.2 is also
applied. Since the three bright galaxies M87, M86, and M49
contain a cool spectral component, these regions indicate
lower HR values. The one-dimensional variation of the
CHR is shown in Figure 9 along the Ðve paths indicated in
the right panel. This plot also shows th errors in tem-
pera ure. The Ðve paths shown here are as follows : (A) con-
nects the positions of M87 and M49, (B) runs through the
high-temperature region in the linking region of M87 and
M49, (C) is the west-east cut passing through M87, (D)
includes the high-temperature region at northwest of1¡.7
M87, and (E) connects M87 andM86.
Figures 8 and 9 show that the regi within about 60@
from M87 has little var ation of the ICM temperature,
except for the inner region (rD 15@) in which the cool inter-
stellar medium (ISM) component exists. On the other hand,
the outer region shows a signiÐcant variation of tem-
perature. As already seen in the HR feature in Figure 3, we
can recognize that the periphery of M87 is hotter than the
FIG. 8.ÈTemperature map of the Virgo Cluster, based on the tem-
perature estimation from hardness ratio. The di†erence of the response for
each pointed Ðeld and the vignetting e†ect are taken into account. Each
pixel size is 5@] 5@ square, and HR temperature is calculated from the
average photon number ratio of the surrounding 20@] 20@ square in order
to improve photon statistics. The source mask mentioned in ° 2.2 is
applied. Note that the average temperatures between the ICM and ISM
are shown at the position of M87 (circle), M86 (inverse triangle), and M49
(triangle).
M49 region, and the linking region between both galaxies
shows a signiÐcantly harder emission.
3.3. Spatial Scale of Temperature Variation
As shown in Figures 8 and 9, we have detected signiÐcant
temperature variation in the ICM. The data enable us to
make a quantitative evaluation of the spatial scale for the
temperature variation. We will investigate it by calculating
the autocorrelation function (ACF). The cell size is
10@] 10@, and the temperature is calculated from the CHR
as described in the previous section. The ACF is calculated
for the two-dimensional distribution of the CHR, as a func-
図 2.6: おとめ座銀河団のX線イメージ (左)と温度分布 (右)[Shiba et al., 2001]．
2.5 M86
M86はおとめ座銀河団のほぼ中心に位置する巨大楕円銀河であり，X線波長で非常に明るく輝いてい
る．視線方向には-254 km/sの速度を持っており [Cappell ri et al., 2011]，青方偏移している．おとめ
座銀河団とは∼1500 km/sにもなる相対速度を持ち，これは ICMの音速をも超える．さらに，銀河団中








ISMが剥ぎ取られた際に，環境が乱されたことにより加熱されたと考えられている [White et al., 1991]．
このようなM86の特徴的な構造は，これまでにいくつものX線観測衛星によっても捉えられてきた．
Einstein観測機を用いた X線観測では，M86から広がる ∼1 keVの X線放射成分と，中心から北西方
向に位置するX線で明るい放射領域 (Plume)が発見された [Forman et al., 1979]．そして，このように
銀河団中心近傍のガス密度の高い領域で剥ぎ取られたガスは，銀河団中心の密度をさらに増加させるよ
うに働き，銀河団のメンバー銀河が持つガス成分を剥ぎ取る能力をさらに高めるようになると考えられ
た．Rangarajan et al. [1995]らは ROSAT衛星を用いた観測によってスペクトル解析を行い，M86の
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Fig. 2.— Same as Figure 1, but with diﬀerent scaling and a larger smoothing kernel (9′′) to highlight the structure at the low surface
brightness end of the M86 tail and to show the faint M84 tail more clearly. Point sources have been removed (see text for details). The
main M86 tail, after turning from northwest to north, appears to turn back to the west near the very tip.
Fig. 3.— (left) ROSAT PSPC view of M86. Diﬀuse emission from M87/Virgo is clearly visible in the southeast, as is an extended halo
of diﬀuse emission associated with M86. Also shown are the Chandra (center) and DSS (right) images of the same region.
gas deeper into the potential of the galaxy, pushing it toward the
trailing edge of the galaxy, where the pressure is lower. Thus, gas
at the trailing edge sits higher in the gravitational potential of the
galaxy, favoring its removal from the galaxy. This may account
for the apparent double streams of gas seen trailingM86 and sev-
eral other galaxies in the composite image. ‘‘Viscous’’ stripping
from the main body of M86 as well as the plume can explain the
broad features of the gas trail, althoughmodeling the finer features,
such as the smaller blobs of gas lying to the east of the galaxy,
requires a more detailed treatment of the gas dynamics (e.g.,
numerical simulations) and is beyond the scope of this paper.
Simulations of ram pressure stripping in a viscous ICM in gen-
eral yield stripped tails that flare out from the galaxy (Roediger
& Bru¨ggen 2008a, 2008b), in disagreement with the narrow
tail seen in M86. Other observations of ram pressure stripped
galaxies are similarly inconsistent with simulations (Sun et al.
2006, 2007; Yagi et al. 2007). Roediger & Bru¨ggen (2008b) sug-
gest that this discrepancy may be caused by the microphysics of
the ICM.
The protonmean free path due to Coulomb collisions is given
approximately by k ’ 150(kT )2n!1!3 pc, where kT is the gas
temperature in keVand the electron density is 10!3n!3 cm!3. In
terms of this, the Reynolds number is Re ’ vL/(sk), where v is
the flow speed, s is the sound speed, and L is a relevant length
scale. Taking v ¼ 1550 km s!1 and L ¼ 10 kpc gives Re ’ 20
in the 2.4 keV ICM, but Re ’ 3000 for the gas in the 0.77 keV
plume (and interstellar gas) if it is exposed directly to the external
flow. These values suggest that the external flow can be largely
laminar, while the flow in the cool interstellar gas is relatively
turbulent. Further complicating matters, the effective mean free
path may be significantly smaller than the Coulomb mean free
path (e.g., Schekochinin et al. 2008). The Reynolds number for
this flow is therefore not well defined, due to the range in gas
temperature and uncertainty in the mean free path.
6. SUMMARY
We have argued that the plume and long tail of M86 formed
due to ram pressure stripping forces generated as M86 falls into
the Virgo Cluster. Several studies have found a similar interpre-
tation for the formation of this feature (e.g., Forman et al. 1979;
Fabian et al. 1980; Rangarajan et al. 1995; however, see Bregman
& Roberts 1990; Finoguenov et al. 2004). We concentrate on
these main results.
1. The plume and long tail observed in the diffuse emission
are created by ram pressure stripping asM86 falls into the Virgo
Cluster. The tail is 150 kpc in projection (a simple estimate, which
assumes free-fall velocity for M86 and an NFW potential for
M87, gives a lower limit on the true length of the tail of 380 kpc),
making this the longest ram pressure stripped tail currently known.
2. Based on the X-ray spectra, we detect three distinct com-
ponents associated with the M86/Virgo Cluster system: the Virgo
ICM, with kT # 2:4 keV; the extended halo of M86, with kT #
1:2 keV; and the cooler central and stripped gas of M86, with
kT # 0:8 keV. The temperature structure of the tail is consistent
with ram pressure stripping, where the higher entropyM86 halo
Fig. 15.—Model orbit for ram pressure stripped blob. The orbit of M86 is shown in black and the (coarsely sampled) orbit of the blob in gray. Note that the path of
the blob follows a trail of denser gas. [See the electronic edition of the Journal for a color version of this figure.]
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図 2.7: C andra衛星によるM86のイメージ (左)と推定される軌道の一例 (右) [Randall et a ., 2008]．
最近では，Chandra衛星によってM86周辺のX線放射領域の構造が高い角分解能で正確に観測され




り，銀河団ガスと銀河の相互作用の現場を直接的に捉えている．Rand l e al. [2008]らは，このような
X線放射領域の構造と動力学的な運動を考えることで，その運動は動径方向ではなく，内径∼ 300 kpc，
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外径 ! 8.8 Mpcの弱く束縛された軌道にいると推定した．また，Plumeのような大きな塊は，M86が
非対称の重力ポテンシャルを持つことで説明できるとした．
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Figure 1. Background-subtracted, exposure-corrected mosaic of five XMM–Newton pointings surrounding M86 (in units of counts s−1), utilizing the MOS+PN
detectors in the energy band of 0.3–1.0 keV. The four X-ray brightest Virgo Cluster members observed in this mosaic (M86, M84, NGC4388, and NGC 4438)
are labelled. Diffuse gas is observed trailing to the north-west of M86, to the east of M86 in the direction of NGC 4438, to the south of M84, and to the east of
NGC 4388.
based on the extent to which we can detect cooler (∼1 keV) gas to
the south of the cavity regions. We only include the region to the
south of the AGN-driven cavities seen in Chandra observations of
M84. Based on the surface brightness enhancement in this region,
we estimate that the density of the gas in the tail is ∼0.005 cm−3,
roughly a factor of 2 denser than the surrounding Virgo ICM
(Urban et al. 2011). With these assumptions, we determine that
a mass of∼7× 107 M⊙ of X-ray gas has been stripped by the bulk
motion of M84 through the Virgo ICM. Using the sound crossing
time as an estimate for the time-scale over which this stripping
occurred and an assumed sound speed of 700 km s−1, the overall
mass stripping rate is calculated to be ∼7 M⊙ yr−1. Since there is
no evidence for jumps in the ICM temperature or surface brightness
indicative of a shock front to the north of M84, this galaxy is likely
traversing through the ICM at sub-sonic speeds.1 Resultingly, the
mass stripping rate we estimate is likely an upper limit as to the
true rate at which M84’s X-ray halo gas is being stripped by ram
pressure.
1 Since M84 and M87 have similar line-of-sight velocities, it is also unlikely
that M84 has a significant velocity component through the Virgo ICM along
the line of sight. This maximizes the likelihood that such a shock front, if
present, would be detected.
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Stripped gas filaments surrounding M86 2405
Figure 2. An r-band image of the region surrounding M86 from the Sloan Digital Sky Survey. The X-ray surface brightness contours are overlaid in white,
which show the stripped X-ray emitting gas trailing these galaxies. The stripped gas tail is especially pronounced for the M86 at the centre of the image. Tails
of stripped gas are observed to the south of M84 and to the north-west of M86. Diffuse soft emission is detected trailing eastward from M86 in the direction of
NGC 4438. Faint, diffuse emission is also detected at the position of the edge-on spiral galaxy NGC 4402, located ∼10 arcmin to the north of M86.
To the west of M86 in the direction of M84, a clear tempera-
ture gradient is observed over the entire region. Between the two
galaxies is an ∼20 kpc band of emission consistent with the am-
bient Virgo ICM, in both one-temperature and two-temperature
fits.
3.2 Metallicity structure
Although the single-temperature and two-temperature fits qual-
itatively agree in their metallicity measurements (see Figs 3b
and 3d), we focus our discussion on the measurements from the
two-temperature fits. These measurements are performed at higher
S/N and are less sensitive to biases in metallicity measurements
that arise by modelling multiphase emission with a single tempera-
ture (Buote 2002). For comparative purposes, the metallicity of the
Virgo Cluster at the same radius from M87 (Urban et al. 2011) is
approximately Z ∼ 0.3 Z⊙.
The metal-rich gas is located near the centre of M86, which
has a measured metallicity of at least ∼1 Z⊙. Metal-rich gas
(!0.5 Z⊙) is observed in the direction of M86’s stripped tail,
out to distances of ∼90−100 kpc. There is no strong evidence
for metal-rich gas spanning between M86 and NGC 4438, con-
sistent with the metallicity observed in Chandra observations of
NGC 4438 (Machacek et al. 2004). However, it is possible that a
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図 2.8: 左図: XMM-Newton衛星によるM86のイメージ (0.3–1.0 keV)．Core, Plume, Tailの他，大き
く広がったX線放射が見られる．右図: 可視光 (R-band)のイメージにX線コントアを重ねた図．[Ehlert
et al., 013]．
2406 S. Ehlert et al.
Figure 3. Temperature and metallicity maps of the∼1◦ region surrounding M86, including the galaxies M84, NGC 4388 and NGC 4438. The upper row shows
our low S/N (∼4000 counts per bin) temperature and metallicity maps. The values show our best-fitting parameters using a single-temperature thermal emission
model. The lower row shows temperature and metallicity maps from our high S/N spectra (∼7000 counts per bin). The values in these maps are derived from
a two-temperature fit, with the second temperature fixed to 2.3 keV and the metallicities of both components tied to the same value. This two-temperature fit
optimally identifies regions hosting gas significantly cooler than the ambient Virgo Cluster gas, which has an assumed temperature of 2.3 keV. The inclusion
of an additional temperature component also reduces metallicity measurement biases.
metallicity-measurement bias arising from unaccounted tempera-
ture phases is still present here. A smaller enrichment in metals
(Z ! 0.5 Z⊙) is observed near the core of M84.
3.3 Ultraviolet observations with GALEX
We have also utilized publicly available ultraviolet (UV) obser-
vations of the region between M86 and NGC 4438 with GALEX
in order to search for star formation in this region. We used ob-
servation ID ‘NGA_Virgo_MOS10’ (observation date 2004-03-
11), part of the GALEX Ultraviolet Virgo Cluster Survey (Boselli
et al. 2011), which is well centred between the two galax-
ies. There are no significant detections of young stellar popu-
lations in the far-UV image of this field. Converting the ob-
served surface brightness of far-UV photons into a star forma-
tion rate using Kennicutt (1998), we place a strict upper limit
on the star formation rate in the region of the Hα filaments of
"0.1 M⊙ yr−1.
 at Kanazawa University Library on January 15, 2016
http://mnras.oxfordjournals.org/
Downloaded from 
図 2.9: XMM-Newton衛星によるM86の温度マップ (左)と重元素マップ (右)．[Ehlert et al., 2013]．
XMM-Newton衛星による観測によっても，M86周辺の特徴的な構造が観測されており，M86と周
辺に位置する銀河を含む広い領域に渡って，温度，元素組成の分布が調べられた [Ehlert et al., 2013]．
2.5. M86 17
XMM-Newton衛星による X線イメージと，X線のコントアと可視光のイメージを重ねたものを図 2.8
に示す．Core, Plume, Tailの各構造の他に，大きく広がった X線放射が受かっていることがわかる．











Suzaku衛星 [Mitsuda et al., 2007]は，日本の 5番目のX線天文衛星であり，日米の協力によって推し
進められたミッションである．2005年 7月に内之浦宇宙センターから打ち上げられ，高度 570 km，傾
斜角 31度の略円軌道に投入された．図 3.1は軌道上での Suzaku衛星の外観である．全長は太陽電池パ




3.1 Overview of Suzaku
Suzaku (Mitsuda et al. 2007) is the fifth Japanese X-ray astronomy satellites, which
is a joint Japan-US mission. It was launched on 10 Jury 2005, from Uchinoura Space
Center (USC) and successfully put into a near-circular orbit of a 570 km altitude with
an inclination angle of 31◦. Figure 3.1 shows a schematic of view of Suzaku in orbit.
The spacecraft length is 6.5 m along the telescope axis after deployment of the extensible
optical bench. The orbital period was about 96 minutes.
Fig. 3.1: schematic view of Suzaku (left), and its side-view (right) (Mitsuda et al. 2007).
Suzaku carries three scientific detector systems: X-ray Imaging Spectrometer (XIS:
Koyama et al. 2007), Hard X-ray Detector (HXD: Takahashi et al. 2007), and X-ray
Spectrometer (XRS: Kelley et al. 2007). The XIS and XRS are located in the focal plane
of a dedicated X-Ray Telescope (XRT: Serlemitsos et al. 2007). The configuration of the
systems are shown in Figure 3.2, where XRT-I and XRT-S are telescopes for the XIS and
15
図 3.1: Suzaku衛星の外観 [Mitsuda et al., 2007]．
Suzaku衛星は，X線撮像分光器 (XIS: Koyama et al. [2007])，硬X線検出器 (HXD: Takahashi et al.
[2007])，X線マイクロカロリメータ (XRS: Kelley et al. [2007])の 3つの検出器を搭載している．XISと
XRSは専用のX線望遠鏡 (XRT: Serlemitsos et al. [2007])の焦点面に配置されている．Suzaku衛星は
0.2–600 k Vの広いエネルギー帯域で，高い感度とエネルギー分解能，さらに低いバックグラウンドレ
1本章は”The Suzaku Technical Description” (Institute of Space and Astronautical Science)と”「すざく」ファースト
ステップガイド”(「すざく」ヘルプデスク)を参照して説明している．












表 3.1: XRTのサイズと性能 [Serlemitsos et al., 2007]．
Focal length 4.75 m
Substrate Al (152 µm)
Reflector Au (>0.1 µm)
Number of nesting 175
Inner / outer diameter 118 mm / 399 mm
Incident angle 0.◦18–0.◦60
Geometrical area 873 cm2
Field of view 20’ (@1 keV) / 14’ (@7 keV)
Eﬀective 450 cm2 (@1.5 keV) / 250 cm2 (@7 keV)




ティングされた構造となっている．反射鏡は 178 µmの厚みをもち，円錐を方位角方向に 90度切り出し
た形をしている．円錐の広がり角は，初段の反射鏡に対しては 0度入射に対する角度に，2段目の反射
鏡に対してはその 3倍の角度となるように設計されている．大きさは勾配方向に 101.6 mm，半径方向
は最小で 60 mm，最大で 200 mmである．すべての反射鏡は溝の付いたアラインメント用の棒状治具で
円周方向を固定することで位置取りがなされる．このアラインメント用の治具は反射鏡 1セグメントに
対し 13個，6.4度ずつ空けて配置されている．
3.2. X線望遠鏡 (XRT) 21
すざく衛星では，円錐を近似する方法としてウォルター I型の構造が採用されており，この近似が鏡
の達成できる角度分解能の原理的な限界を決定している．さらに，鏡を複製するためのマンドレルの形
状誤差と熱成形工程での不完全さによって生じる軸方向に対する 4 の製造誤差が，角度分解能を 1分角
に制限している [Misaki et al., 2004]．
3.2.2 前置コリメータ―
前置コリメータ―は，想定より大きな入射角をもつ迷光を遮断するためのものであり，反射鏡と似た









チ，0.1 mmのメッシュ幅，0.15 mmの厚みをもつ．最後に，ポリエチレンテレフタレート (PET)製の







XRTの撮像性能は 2005年 11月 2日 01:02UT–23:39UTにおける静穏期の SS Cygの観測データに
よって検証されている．全観測時間は 41.3 ksである．SS Cygは点源であることとそこそこの明るさで




と Point Spread Function (PSF)である．HPDはXIS-I0, 1, 2, 3に対してそれぞれ 1.8分角，2.3分角，
2.0分角，2.0分角である．この値は地上較正試験における測定値から予測される値とおおよそ無矛盾で
ある．
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図 3.2: 激変星 SS Cygの観測結果に基づくXIS各センサーでの点源のイメージとPSF，EEF[Serlemitsos
et al., 2007]．EEF は 17.8′を一辺とする正方形内の領域での強度を全面強度として規格化されている．
HPD の値はXRT-I0, 1, 2, 3 の順に 1.8′, 2.3′, 2.0′, 2.0′ である．
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図 3.3: かに星雲の観測によって得られた光軸位置 (The Suzaku Technical Description より)．結像位置
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Table 4. Best-fit parameters of the contemporaneous power-law fit to the Crab spectra taken in 2005 September 15–16.
Sensor ID NH∗ Photon index Normalization† Flux‡ χ2ν (d.o.f.)
XIS-default position
XIS 0 0.33± 0.01 2.09± 0.01 9.93± 0.13 2.17 1.22 (817)
XIS 1 · · ·§ · · ·§ 9.89± 0.13 2.16
XIS 2 · · ·§ · · ·§ 10.04± 0.13 2.19
XIS 3 · · ·§ · · ·§ 9.52± 0.13 2.08
Average 9.845 2.15
HXD-default position
XIS 0 0.32± 0.01 2.09± 0.01 9.22 +0.15−0.14 2.00 1.27 (692)
XIS 1 · · ·§ · · ·§ 9.09± 0.14 1.98
XIS 2 · · ·§ · · ·§ 9.77± 0.15 2.13
XIS 3 · · ·§ · · ·§ 9.65± 0.15 2.10
Average 9.433 2.05
∗ Hydrogen column density in units of 1022 cm−2.
† Power-law normalization in units of photonscm−2 s−1 keV−1 at 1 keV.
‡ Energy flux in units of 10−8 cm−2 s−1 in the 2–10 keV band.
§ Constrained to be the same as the corresponding parameter of XIS 0.
Fig. 11. Vignetting of the four XRT-I modules using the data of the Crab Nebula taken during 2005 August 22–27 in the two energy bands 3–6 keV and
8–10 keV. The model curves were calculated with ray-tracing simulator with spectral parameters of NH = 0.33× 1022 cm−2, a photon index of 2.09, and
normalization of 9.845photons cm−2 s−1 keV−1 at 1 keV. Note that the abrupt drop of the model curves at ∼ 8′ is due to the source approaching the
detector edge. See the text for more details. The excess of the data points of XIS 1 is probably due to insufficient calibration of the backside-illuminated
CCD.
in the background-integration region was consistent with
that from the source-integration region after an appropriate
area correction. This implies that the off-axis angle of the
background-integration region is very small compared with the
vignetting curve that non-X-ray background dominates over
the reduction of CXB due to vignetting effects (subsection 3.3)
in the background-integration region. Consequently, we do not
have to care about under-subtraction of the background due to
vignetting effects. Also note that the out-of-time events are the
dominant sources of background in observations of the Crab
Nebula. They are, however, not subject to vignetting, either.
3.3. Vignetting
The vignetting curves calculated by the ray-tracing simulator
are compared with the observed intensities of the Crab Nebula
at various off-axis angles in figure 11. We have utilized the data
of the Crab Nebula taken during 2005 August 22–27 (subsec-
tion 3.1) to search for the optical axis of each XRT. In the
figure, we have drawn the vignetting curves in the two energy
bands 3–6 keV and 8–10 keV. To obtain this, we first assumed
the spectral parameters of the Crab Nebula to be a power
law with NH = 0.33× 1022 cm−2, photon index = 2.09, and
the normalization = 9.845 photons cm−2 s−1 keV−1 at 1 keV.
These values are the averages of the four detectors at the XIS-
default position (table 4). We then calculated the counting rate
図 3.4: レイ・トレーシング法によるシミュレーションで得たXRT-IのVignetting曲線と，かに星雲の
オフセット観測の比較 [Serlemitsos et al., 2007]．
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図 3.5: 左図はシミュレーションで (DETX , DETY) = (−20′, 0′) に点源を置いたときのプリコリメー
タなしのイメージ，中図はプリコリメータありのイメージである [Serlemitsos et al., 2007]．右図は同位
置でかに星雲を実際に観測したイメージ (2.5–5.5 keV)である．右図でバックグラウンドを含めたイメー
ジ内のカウントレートは 0.78±0.01 cts s−1であり，これは XISノミナル位置で観測したときのカウン










有効面積はオフセット角が 70分角以下では約 10−3，70分角以上では< 10−3である．測定されている
迷光はレイ・トレーシング法による見積もりとオーダーで一致している．
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図 3.6: 1.5 keVと 4.5 keVにおけるXRT-Iの角度応答 (The Suzaku Technical Description より)．有効
面積は 0度入射に対して規格化し，積分領域は XISの検出器面積 (17.8分角×17.8分角)と一致させて
いる．
3.3 X-ray Imaging Spectrometer (XIS)
3.3.1 概要
X-ray Imaging Spectrometer (XIS)はX線光子計数型のCCDカメラであり，XRTと組み合わせて用
いることで 0.2–12 keVのエネルギー帯域で撮像と X線スペクトルの取得を行う．XISは 4つの検出器
(X線CCDカメラ)で構成されており，XIS0, XIS2, XIS3は表面照射型 (Front-side Illuminated; FI)で
あり，XIS1は裏面照射型 (Back-side Illuminated; BI)のCCDである．XIS2は 2006年に突如異変が起
きたため，それ以降の科学観測では使用できない状態となった．それぞれのCCDチップは図 3.7に示す
ように 1024×1024ピクセルの撮像領域を持っており，512×1024ピクセルのフレームストア領域が 2つ
ある．撮像領域のピクセルサイズは 24 µm×24 µmであり，フレームストア領域では 21 µm×13.5 µm
である．CCDには 4つの読み出しノード (Node A–D)があり，それぞれのノードはCCDチップの 256
列からの信号を読み出すため，1つの CCDは 4つに区切られている (Segment A–D)．撮像領域で生じ
た光電子は，一斉にフレームストア領域に転送され，ノードによって順次読み出されてゆく．例えば光
電子を 1ピクセル分だけ移動するのにかかる転送時間は 0.25 µsである．軌道上でのエネルギー較正の
ために，それぞれの検出器は 2つの 55Fe較正用線源が筐体の側面壁に取り付けられており，撮像領域の
角 (Segment A, Dの上部)を照らしている．CCDは可視光と紫外線に敏感であるため，XISは撮像領域
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No. ] XIS on Suzaku 3
located on a side wall of the bonnet and illuminate the
two far-end corners (from the read-out node) of the IA.
The fluxes of the calibration sources were selected so that
the gain can be determined at 5.9 keV with a statistical
error of 0.1% within a single orbit early in the mission.
2.2. Optical Blocking Filter
The XIS CCDs are sensitive to optical and UV light,
and hence have optical blocking filters (OBF) 20mm above
the IA. The OBF is made of a polyimide (C22H10N2O4)
film with vapor-deposited Al on both sides, in order to
avoid light leakage from pinholes. The thicknesses of the
Al on the two sides of the filter are diﬀerent from each
other. This reduces the light transmission by the interfer-
ence eﬀect (Born and Wolf 1999). The thicknesses of the
polyimide film and the Al layers are ∼1400A˚ and ∼800A˚
+ 400A˚ respectively. The OBF has a low transmission co-
eﬃcient for optical light (≤ 5× 10−5), but is transparent
to X-rays (≥ 80 % above 0.7 keV). The measured trans-
missions for optical light and soft X-rays are reported in
Kitamoto et al. (2003).
2.3. X-Ray CCDs
The XIS has four sensors (XIS0 through XIS3), and
each sensor has one CCD chip, which is a MOS-type
three-phase CCD operated in the frame transfer mode. A
schematic view of the CCD can be seen in figure 3. The
CCD consists of four segments (A, B, C and D), each with
a dedicated read-out node. Three sensors (XIS0, 2 and 3)
contain front-illuminated (FI) CCDs and the other (XIS1)
has a back-illuminated (BI) CCD. Since the front side of
the CCD has a gate structure made of thin Si and SiO2
layers, the FI CCD is less sensitive than the BI CCD to
soft X-rays. A simplified model of the dead layers in the
FI devices, in which the gate structure is approximated
as a stack of nearly uniform slabs, has been fit to the
ground calibration data. Then the dead layer thicknesses
of ∼ 0.28µm (Si) and ∼ 0.44µm (SiO2) are inferred. The
surface dead layers of the BI CCD is very thin, consist-
ing of 5nm HfO2, 1nm Ag, and 3nm SiO2. However, the
quantum eﬃciency (QE) of the BI CCD is also aﬀected
by imperfect charge collection eﬃciency near the back sur-
face of the silicon, which has not been fully characterized
as of this writing. The BI CCD has a thinner depletion
layer (∼ 42µm ) than the FI CCDs (∼ 65µm). Therefore
the QE of the BI CCD at high energy is lower than the
FI CCDs. The QEs for the FI and BI CCDs, are shown
as a function of energy in figure 4.
A chemisorption charging process developed at the
University of Arizona is applied to the BI CCD. This pro-
cess improves the charge collection eﬃciency near the back
(X-ray illuminated) surface, and hence provides the nearly
the same energy resolution of the FI CCDs even in soft
X-rays. Details on the application of the chemisorption
charging process are found in Lesser and Lyer (1998).
The imaging area (IA) of the CCD has 1024× 1024
pixels. The pixel size is 24 µm × 24 µm, giving a size
of 25 mm × 25 mm for the IA. The IA, combined with
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Fig. 3. Schematic view of the XIS CCD (top view). The
CCD consists of four segments (A, B, C and D), each with a
dedicated read-out node.
Fig. 4. The QE as a function of incident energy, calculated
using best estimate values of the thickness of dead layers and
depletion layer. The solid line represents the FI CCD (XIS0)
and the broken line is for the BI CCD (XIS1).
specification of the XIS CCD combined with the OBF
and XRT is summarized in Table 1. Position in the
IA is defined by the detector-fixed coordinates (ActX,
ActY), where the origin (0, 0) is taken to be the first
pixel read-out of segment A in normal clocking mode
(clocking modes are defined below in section 3.2). The
positive directions are shown by arrows in figure 3. In
the IA, ActX runs from 0 to 1023 (from segment A to
D), while ActY runs from 0 to 1023 (from the read-out
node to the charge injection register). The four XIS
sensors are placed on the focal planes of the four X-ray
telescopes (XRT), in diﬀerent orientations with respect
to the satellite coordinate system; the ActX axes of XIS0
and 3 are anti-parallel to the satellite X-axis, while those
of XIS1 and 2 are anti-parallel and parallel to the satellite
Y-axis, respectively.
図 3.7: CCDの略図．CCDは 4つの部分 (Segment A–D)と，それぞれに専用の読み出しノードで構成
されている [Koyama et al., 2007]．




画素の大きさ 24 µm× 24 µm
エネルギー分解能 ∼130 eV (FWHM) @6 keV
有効面積 (XRT-I込み) 340 cm2(FI), 390 cm2(BI) @1.5 keV
350 cm2(FI), 100 cm2(BI) @8 keV
時間分解能 8 s (標準モード), 7.8 ms (P-Sumモード)
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• The center pixel.
• A pixel whose PH level is larger than the split threshold
and which is included when summing up the PH5.
• A pixel whose PH level is larger than the split threshold
and which is not included when summing up the PHs.
On the orbit, the QE and the energy resolution of the XIS are changing continuously. However we will not
mention them here. Hayashida et al.7 and Matsumoto et al.8 refer to the problem in this issue.
2.3. Event Detection
We use the ASCA Grade method (see Figure 4) to detect X-ray events. In the case of the XIS, we consider
that most of the X-ray events do not split into a region larger than 2×2 pixels, and we then regard the events
of Grade 0, 2, 3, 4, and 6 as the X-ray events. On the other hand, all of the events which split over the 2×2
pixels region are classified into Grade 7 and regarded as background events, which are usually formed by the
cosmic-ray.
Figure 4. Classification of the ASCA Grade, which is also introduced in the XIS analysis. Grade 0, 2, 3, 4, and 6 are
regarded as X-ray events.
3. BACKGROUND PROPERTIES
3.1. Background Components of The XIS
As shown in the previous section, the Suzaku/XIS has high eﬃciency and good energy resolution. In addition
to them, the background level is also very important factor for X-ray detectors.
The background of the XIS mainly consists of the following components: (1)Non X-ray background (NXB),
the origin of which is cosmic rays. The spectrum of the NXB has two components, a continuum and several
emission lines. The continuum component is produced when the cosmic rays directly deposit their energy on
the CCD chip, while the line components are produced by the interactions between the cosmic rays and the
sensor housing. (2)Cosmic X-ray background (CXB), diﬀuse X-ray radiation coming from all directions of sky.
The spectrum of the CXB corresponds to power-law spectrum of photon index of Γ ∼1.486 for 1–20 keV band.9
(3)Local Hot Bubble, diﬀuse X-rays from hot plasma surrounding the solar system. This component is dominant
below ∼1 keV, and its intensity depends on the direction. Here, we discuss about the NXB only. The NXB
spectra are available from the data when the satellite is looking at the dark side of the earth (night earth). We
have continued to collect the night earth data since the beginning of the observation.
Figure 5 shows the FI spectra of the night earth and North Ecliptic Pole (NEP). The NEP spectrum includes
the CXB and the local hot bubble components as well as the NXB, while the night earth spectrum consists of a
pure NXB component. We can see that the NXB component is dominant above ∼6 keV for the XIS spectra.
Proc. of SPIE Vol. 6266  626642-4
図 3.8: グレードの分類．グレード 0, 2, 3, 4, 6がX線信号として認識される [Yamaguchi et al., 2006]．
3.3.3 非X線バックグラウンド
X線検出器のバックグラウンドは主に荷電粒子による非X線バックグラウンド (Non-X-ray Background;
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いくつかの輝線が見られるがこれらの IDとパラメータを表 3.3に示す．これらの輝線は検出器本体






NXBの主な原因となる∼1 MeVの電子がCCDに垂直に入射した場合，平均 15 eV程度のエネルギーを
デポジットし，その分布が低エネルギー側にのびていることが高エネルギー側でNXBレベルが高くなっ
ていることの原因であると考えられる．0.4–12 keVでの NXBレートは，FI-CCDで 0.1–0.2 cts s−1，
BI-CCDで 0.3–0.6 cts s−1である．
S12 N. Tawa et al. [Vol. 60,
observation time (Carter & Read 2007). However, this compo-
nent hardly affects Suzaku.
The solar component (2) includes the fluorescence lines of
nitrogen and oxygen from the atmosphere of Earth and scat-
tered solar X-rays. The intensity of the solar component
depends on both the solar activity and the elevation angle
from the sunlit Earth edge. This component can be mini-
mized by filtering data based on the elevation angle from the
sunlit Earth edge. Emission lines of nitrogen and oxygen
are enhanced through charge exchange between interplanetary
and geocoronal neutral atoms and metal ions in the solar-wind
(Fujimoto et al. 2007). Referring to the solar wind data, proton
or X-ray fluxes, helps to evaluate of this component.
The spectrum of the CXB is approximated by a power-law
spectrum having a photon index of ! 1.4 in the 2–10 keV band
(Kushino et al. 2002). The CXB is known to be a collection of
faint unresolved extragalactic sources (Hasinger et al. 2001). It
is uniform over the sky with some fluctuation. The LHB and
galactic diffuse X-ray emissions are dominant below 1 keV, and
their spectra depend on the direction of the sky. Snowden et al.
(1997) proposed a model that provides their spectra based on
the ROSAT all-sky survey.
Among the three components of the XIS background, the
solar component is time variable and the most difficult to
model. We try to minimize it by using the orbital and altitude
data, which are elevation angles from the day or night Earth
edge, and the solar-wind data. The diffuse X-ray component
is basically stable, and can be evaluated by observing other
fields by Suzaku. The target of this paper is to properly esti-
mate the NXB, so that we can use it as a background model.
It is most important to establish a method to accurately eval-
uate the NXB spectra and time variations in order to maxi-
mize the advantage of the low background level of the XIS.
We have thus constructed an XIS NXB database to be used in
evaluating the NXB and have introduced a method to generate
the NXB model, given the intensity of charged particles.
We have also examined and confirmed the reproducibility of
our NXB model.
2. NXB of the XIS
2.1. NXB Database
We constructed a database of the XIS NXB from events
collected while Suzaku was pointed toward the night Earth
(NTE). Under this condition, the diffuse X-ray component (3)
was blocked, and the solar component (2) did not contaminate.
The criteria with which we selected the NTE events were as
follows:
" Rev0.7 products (Mitsuda et al. 2007), of which the XIS
mode was the normal 5#5 or 3#3 mode (without burst
or window options). The events were further filtered
with the condition of T SAA HXD > 436 s, where
T SAA HXD means the time after passage of the South
Atlantic Anomaly (SAA). This criterion was used in
revision 1.2 or 1.3 products (Mitsuda et al. 2007), and
this filtering excluded flares in the NXB intensity just
after Suzaku passed through the SAA. The events during
the telemetry saturation were also excluded.
" Cleansis in FTOOLS was applied with the default
parameters to exclude any flickering pixels.
" The NTE events were extracted for Earth elevation
angles (ELV) less than $5ı, and Earth day-time eleva-
tion angles (DYE ELV) greater than 100ı.
Since the XIS was in its initial operation during 2005 August,
we collected the NTE events from data observed between
2005 September and 2006 May with the above criteria. The
total exposure time of the NTE data was ! 785 ks for each
XIS. The NXB database1 consists of the NTE event files and
the associated enhanced house keeping (EHK) file, in which
orbital information is listed with time. Two associated tools,
mk corsorted spec v1.0.pl and mk corweighted bgd v1.1.pl,
to generate the NXB model using the cut-off-rigidity, were also
prepared. Since the event files in the database can be processed
with various FTOOLS including XSELECT, the NXB spectra
can be easily created. The subject of this paper is to generate
the most appropriate NXB spectra for a given observation.
We hereafter refer to “NTE events” as the NXB events, and,
refer to the data comprising the NXB events as the “NXB
data”. Additionally, the “NXB database” indicates a data set
that contains the NXB event files and the associated EHK file.
2.2. NXB Spectra
Figure 1 shows the NXB spectra of XIS 0 and XIS 1. The
spectra were extracted from the whole region of the CCD,
except for the calibration source regions (two corners of the
CCD chip, Koyama et al. 2007). The XIS FOV is ! 287
arcmin2, which is 91% of the FOV of the whole CCD chip.
The spectra show fluorescence lines of Al, Si, Au, Mn, and
Ni in the XIS and XRT. Table 1 gives the intensities of these
emission lines, and table 2 gives the origin for each fluores-
cence line. The XIS 0 has relatively strong Mn-K emission
Fig. 1. Spectra of the NXB in the XIS 0 (black) and the XIS 1 (gray).
1 The first version of the database is accessible via Suzaku web page at
ISAS/JAXA h http://www.astro.isas.jaxa.jp/suzaku/analysis/xis/nte/ i and
GSFC/NASA h http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/suzaku/analysis/xisbgd0.
html i, but the NXB data in this database lack T SAA HXD and telemetry
saturation filtering described here, leading to a total exposure of 800 ks.
The second version (the product of this paper) will be released in 2007
October.
図 3.9: XIS0とXIS1で得られたNXBのスペクトル [Tawa et al., 2008]．
NXBの全フラックスは，COR(cut-oﬀ rigidity)に強く依存している．そのため，夜地球データを使っ
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表 3.3: NXBに見られる主なライン [Tawa et al., 2008]．
Line Energy XIS0 XIS1 XIS2 XIS3
(keV) (10−9cps/pix) (10−9cps/pix) (10−9cps/pix) (10−9cps/pix)
Al Kα 1.486 1.45± 0.11 1.84± 0.14 1.41± 0.10 1.41± 0.10
Si Kα 1.740 0.479± 0.081 2.27± 0.15 0.476± 0.080 0.497± 0.082
Au Mα 2.123 0.63± 0.093 1.10± 0.13 0.776± 0.097 0.619± 0.092
Mn Kα 5.895 6.92± 0.19 0.43± 0.14 1.19± 0.13 0.76± 0.11
Mn Kβ 6.490 1.10± 0.11 0.26± 0.13 0.40± 0.11 0.253± 0.094
Ni Kα 7.470 7.12± 0.19 7.06± 0.37 8.01± 0.20 7.50± 0.20
Ni Kβ 8.265 0.96± 0.10 0.75± 0.22 1.16± 0.11 1.18± 0.11
Au Lα 9.671 3.42± 0.15 4.15± 0.49 3.45± 0.15 3.30± 0.15




の 3つであり，それぞれのXIS検出器による観測視野をROSAR ALL-Sky Surveyの軟X線イメージに
重ねて図 4.1に示す．また，各データの基本的な情報を表 4.1にまとめる．
これらの観測データは，“aepipline” (ver1.1.0)を用いて標準的なデータスクリーニングを行った．この
ときに使用するCALDBのMAKEPIFILEには，M86とNGC4438 TAILは ver. 2014-12-22，NGC4388
では ver. 2014-04-03を使用している．





スペクトル解析に用いる “energy redistribution matrix file (RMF)”は “xisrmfgen” (version 2012-04-
21)を用いて作成した．さらに，スペクトルを抽出する各領域に対して “Ancillary response files (ARF)”
を “xissimarfgen” (version 2010-11-05) [Ishisaki et al., 2007]によって作成して用意した．このとき，全
てのARFは半径 20 arcminの一様に広がった天体を仮定した．








Obs. Sequence No. Date Coordinates (RA/DEC) Exposure time
NGC4388 800017010 2005-12-24 186.4491/12.6814 125814.2
NGC4406 (M86) 803043010 2009-06-19 186.5525/12.9259 123634.1
NGC4438 TAIL 808045010 2013-12-10 186.7623/12.9654 102773.8
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Start Time 15001 19:06:58:184    Stop Time 15004 11:06:58:184
























Start Time 13728  9:57:46:184    Stop Time 13731  6:45:46:184




















Start Time 16636 13:09:16:100    Stop Time 16639  1:57:16:100
Bin time:    5760.     s
























X線放射は Forman et al. [1979]やRangarajan et al. [1995]; Randall et al. [2008]でも報告されており，
さらに同様の構造が可視光や赤外の観測でも見つかっている [Nulsen and Carter, 1987; White et al.,
1991]．このような放射領域よりさらに北西方向には，さらに中心から伸びた広がった X線放射領域が
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図 5.1: XISのイメージを 0.8–1.2 keV帯を用いて，3つの観測データを合成したモザイクイメージ．σ = 3
のガウシアンでスムージングを行った．NXBは差し引いてあり，Vignetting効果は補正してある．カ
ラーバーの単位は counts sec−1 arcmin−2である．下段には可視光イメージにX線イメージのコントア
を重ねた図を示す．
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5.2 表面輝度分布
M86中心から広がりを評価するため，M86中心から東方向 (NGC4438方向)へ広がる扇形領域をSector
1, 2，南東方向を Sector 3, 4，NGC4388を避けた南方向を Seector 5, 6，南方向へNGC4388を含むよ
うに広がる領域を Sector 7, 8，M86から伸びるTailを含まないような南西方向を Sector 9, 10とし，各
領域からX線輝度分布を作成した．また，表面輝度分布は動径方向に 0.5 arcmin刻みでプロットを作成












図 5.2: X線表面輝度分布を作成した Sector 1-10．コントアは 0.8–1.2 keVのイメージを示す．灰色の破
線は，M86のX線輝度中心から 5, 10, 15, 20, 25 arcmin の位置を示す．
表 5.1: 表面輝度分布を作成した領域．
Sector 1 2 3 4 5
θ∗ (deg.) 135–160 160–180 180–200 200–215 220–260
r† (arcmin) 16 20 20 19.5 9
Sector 6 7 8 9 10
θ∗ (deg.) 265–275 280–300 300–312 315–340 340–365
r† (arcmin) 20 26 26 11 9.5
∗ 西を 0◦ としたときの，扇形の開角の範囲を示す．
† 扇型の半径を示す．
得られた表面輝度分布を図 5.3に示す．方位角 135度から 180度に相当する Sector 1, 2(青)は同様の分
布をしており，r = 2–15 arcminで超過した成分が見られる．方位角 180度から 215度の Sector 3, 4(緑)
では，r = 5–15 arcminで超過が見られ，同様の分布をしている．また，この特徴は∼10 arcminまでで
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Angular distance from M86 center (arcmin)
図 5.3: 領域 Sector 1–10から得られたX線表面輝度分布．各プロットの色は，図 5.2に対応する．
あるが方位角 315度から 365度の Sector 9, 10(橙)でも同じである．方位角 220度から 275度の Sector
5, 6(水色)と方位角 280 度から 312度の Sector 7, 8(赤)ではこれまでと違い，r = 15 arcminまで輝度
がより急激に減衰している．Sectoer 7と 8に関しては，明らかにNGC4388からの放射によって形成さ



















に βモデル+定数でフィットした．ただし，Sector 2, 6以外では定数成分をしっかりと決めることがで
きなかったため，Sector 2と 6の定数成分の平均である 6×10−4に固定した．結果を図 5.4と図 5.5に示
す．また，ベストフィットパラメータを表 5.2に示す．
この結果，単一の βモデルを用いた場合には βの値はおおよそ 0.3–0.4程度となった．しかし，定数
成分を含めたモデルによるフィッティング結果では，βの値が 0.45–0.55と 0.1程度大きな値を得た．典
型的にはX線で明るい楕円銀河の βは 0.4–0.7程度であるので (例えば，O’Sullivan et al. [2003])，これ
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表 5.2: Sector 1–10までを単一の βモデル，または βモデル+定数モデルでフィットした結果得られた
ベストフィットパラメータ．






































S0 (×10−2) 1.11+0.04−0.04 1.06+0.07−0.06 1.45+0.13−0.11 1.28+0.10−0.10 1.32+0.06−0.06
const (×10−4) (6.0) 6.29+0.45−0.49 (6.0) (6.0) (6.0)






































S0 (×10−2) 1.48+0.14−0.13 1.33+0.10−0.09 1.19+0.11−0.10 1.13+0.08−0.07 1.21+0.09−0.08
const (×10−4) 5.75+0.48−0.54 (6.0) (6.0) (6.0) (6.0)
∗ 誤差は 90%信頼区間での値を示す．
らの結果は中心から広がるM86の銀河成分と一様に広がった ICMや背景放射，前景放射の分布を捉え
ていると理解することが出来る．r0の値について見てみると，Sector 1, 2, 3の領域では 3 arcmin近く
となっており，その他の領域の r0 "2 arcminより明らかに大きい．これは，東方向にNGC4438から伸
びる Tailからの放射成分を捉えている可能性が示唆される．
これらの結果より，βの値が方位に依らず 0.5程度となることから，M86中心から大きく広がったガ


































































































































































































































































































































Angular distance from M86 center (arcmin)
図 5.4: Sector 1–10までを単一の βモデルでフィットした結果．
































































































































































































































































































































Angular distance from M86 center (arcmin)





心とした半径 1.5 arcminの円形領域を Center，M86のX線ピークから北西に位置する楕円形の領域を
Plume，Plume領域からさらに北西に伸びる，広がったX線放射領域を囲む四角をTail，X線ピークか
ら南東方向に向けて 55◦の開角の扇形を，中心から 1.5–3.5–6.0–8.5–12.0–16.0 arcmin に区切った各領
域を SE1–5，X線ピークから南東に最も離れており，さらにNGC4438を含まないような領域を SE6，X
線ピークから南に最も離れており，さらにNGC4388を含まないような領域を Sと定義した．X線スペ
クトルを抽出したこれらの領域を XISイメージに重ねて図 6.1に示す．領域 SE6と領域 Sに関しては，
バックグラウンド領域とみなして解析を行う．また，領域 Center，領域 Plume，領域 Tail，領域 SE1，






















収のパラメータである水素の柱密度はNH = 2.84× 1020 cm−2[Kalberla et al., 2005]に固定した．また，
POWCXBのベキは 1.4に，規格化定数 (Normalization)は 1.063×10−3にそれぞれ固定した [Revnivtsev
et al., 2005]．APECLHBとAPECMWHの kT はそれぞれ 0.11 keVと 0.3 keVに固定し，元素組成はど
ちらも 1 solarに固定した [Yoshino et al., 2009]．さらに，赤方偏移量 zは 0に固定した．本解析では














































図 6.2: 領域 SE6の FI(黒)とBI(赤)のスペクトル．黒と赤の線は FIとBIスペクトルそれぞれに対する
ベストフィットモデルを示す．緑線は高温成分の APECモデル，青線は低温成分の APECモデルを示
す．灰色の線は LHB，MWH，CXBをそれぞれ示す．
1温度モデルではχ2/d.o.f. = 333/279でデータ点を良く再現した．このとき，ICMの温度として kT =
1.89± 0.10 keV，元素組成として Z = 0.20+0.06−0.05 solarが得られた．2温度モデルの場合には χ2/d.o.f. =
321/277となり，1温度モデルより良くデータを再現した．2 温度モデルの場合には ICMの温度として





表 6.1: 領域 SE6のスペクトル解析の結果得られたベストフィットパラメータ．
Parameter 1T-model 2T-model
NormLHB (×10−3) 8.14+2.38−2.35 10.33+2.64−2.62
NormMWH (×10−4) 8.57+5.04−5.06 4.08+6.69−4.08
kT1T (keV) 1.89+0.10−0.10 2.09
+0.23
−0.16
kT2T (keV) – 0.92+0.35−0.23
Abundance (solar) 0.20+0.06−0.05 0.27
+0.11
−0.08
Norm1T (×10−2) 4.19+0.29−0.27 3.59+0.40−0.38







nenHdV per 400π arcmin
2である．ここで，
DA は天体までの角系距離 (cm)，ne と nH はそれぞれ電子と水素
の数密度 (cm−3)を示す.







についてはROSAT[Rangarajan et al., 1995]や Suzaku[Simionescu et al., 2015]によるVirgoの観測結
果と誤差の範囲で一致している．
6.2.2 領域 S
領域 Sに関しても，領域 SE6と同様にバックグラウンド領域とみなして解析を行う．モデルは SE6領
域と同様の 1温度モデルと 2温度モデルを仮定してモデルフィッティングを行った．スペクトル解析の
結果とベストフィットパラメータを図 6.3と表 6.2にそれぞれ示す．
領域 Sでは，ICMの温度と元素組成は kTICM = 1.5 keV, Z = 0.2 solar が得られた．元素組成につい
ては SE6領域の結果とコンシステントであったが，温度に関してはおおよそ 0.4 keV低い結果が得られ
た．これは 90%信頼区間での誤差を考えても有意に異なっており，これらの視野内では ICMの温度は
一様で無い可能性を示唆する．













































図 6.3: 領域 Sの FI(黒)とBI(赤)のスペクトル．黒と赤の線は FIとBIスペクトルそれぞれに対するベ
ストフィットモデルを示す．緑線は高温成分のAPECモデル，青線は低温成分のAPECモデルを示す．
灰色の線は LHB，MWH，CXBをそれぞれ示す．
表 6.2: 領域 Sのスペクトル解析の結果得られたベストフィットパラメータ．
Parameter 1T-model 2T-model
NormLHB (×10−3) 1.57+0.75−0.75 2.54+0.82−0.75
NormMWH (×10−4) 0.43+2.04−0.43 <1.53
kT1T (keV) 1.48+0.05−0.05 1.71
+0.13
−0.13
kT2T (keV) – 1.02+0.06−0.07
Abundance (solar) 0.18+0.03−0.03 0.27
+0.06
−0.05
Norm1T (×10−2) 2.44+0.11−0.13 1.78+0.32−0.17







nenHdV per 400π arcmin
2である．ここで，DA





と領域 SE1–5について 1温度モデルと 2温度モデルでのスペクトルフィッティングを行った．1温度モ
デルもしくは 2 温度モデルには各元素の元素組成を個別のパラメータとした vAPEC モデルを用い，
background + phabs × vAPEC1T or 2T のようにモデルを仮定した．しかし，領域 Centerでは M86
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中心付近に位置する LMXBからの放射成分が見られるため，領域 Centerのみモデルを background +
phabs ×(vAPEC1T or 2T + power-lowLMXB)とし，power-lowLMXBのベキは1.5に固定した．今回用いた
vAPECモデルでは，α元素であるO, Ne, Mg, Si, S, Feの元素組成をフリーパラメータとし，その他の元素
は 1 solarに固定して解析を行った．2温度モデルの場合には 2つの温度成分それぞれに対応する元素を区
別して求めるには統計が足りずに困難であるために，より低温である vAPECloTと高温である vAPEChiT
の各 α元素は共通の値としてモデルフィットを行った．バックグラウンドモデルについては領域 SE6と
領域 Sの解析でも用いたAPECLHB + phabs× (APECMWH +APECICM +POWCXB)を採用し，LHB
とMWHの温度は 0.11 keVと 0.3 keV，元素組成は 1 solar，phabsの柱密度はNH = 2.84× 1020 cm−2．
POWCXBのベキと規格化定数は 1.4と 1.063× 10−3に引き続き固定した．ICMの元素組成は領域 SE6






この結果，領域 Centerでは kT = 0.80 keVが得られ，中心から ∼7 arcminだけ離れた領域 SE3で




ては，領域 Center で kTICM ∼0.6 keVと非常に低温を示した．これは領域 Centerが低温成分を持って
おり，2温度モデルによる解析が適当であることを示唆すると同時に，中心部では ICM成分の影響が小




域での元素毎の元素組成とO, Ne, Mg, Si, Sの Feに対する比率を図 6.6にそれぞれ示す．
いずれの領域でもO, Mg, Si, Sは Feに対する比率は 1を示しているが，NeについてはM86の中心に
向かう程大きな値となる傾向が見られる．領域CenterではNe/Feが∼ 4となり，明らかにその他の元素
より大きな割合を持つ結果となった．しかし，Neの輝線は 1 keV付近に多量に存在する Fe輝線に埋も
れているため，慎重な評価が必要となる．そこで，Ne以外の α元素については Fe比が 1となることか
ら，これらの値を共通のパラメータとし，Neのみを個別にした場合とNeも含めた全ての α元素を共通
のパラメータとした場合に，どの程度フィッティング結果が変化するかを調べた．結果を表 6.4に示す．
この結果，領域 Center, 領域 SE1では Neのみをフリーパラメータとした場合には明らかに χ2値が
改善した．領域 SE2–5では，有意水準を 1%にとると Neをフリーパラメータとしても結果は変わらな
かった．また，有意水準を 5%にとった場合でも，領域 SE2と領域 SE4では変化が見られなかった．
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表 6.3: 領域 Centerと領域 SE1-5の 1温度モデルによるスペクトルフィット結果．
Center SE1 SE2 SE3 SE4 SE5
r (arcmin) 0-1.5 1.5–3.5 3.5–6 6–8.5 8.5–12 12–16
NormICM (×10−2) 2.72+1.63−1.63 3.43+0.63−0.63 2.96+0.47−0.48 3.07+0.42−0.43 2.93+0.30−0.30 3.21+0.24−0.23









































































Norm (×10−2) 16.29+2.57−2.56 9.29+1.99−1.98 4.25+1.10−1.09 2.12+0.85−0.85 1.88+0.63−0.63 1.07+0.43−0.49
Γ (1.5) – – – – –
Norm (×10−3) 4.51+1.37−1.36 – – – – –
χ2/d.o.f. 672/640 395/351 408/401 394/393 354/329 405/371











NormICM (×10−2) 11.04+3.38−3.30 5.82+1.77−1.67 6.00+0.70−2.21 4.59+0.55−0.79 1.84+0.78−0.85 3.37+0.33−0.30




















Ne (solar) 3.09+1.68−0.96 3.17
+3.00















































Norm (×10−2) 11.42+3.52−3.46 5.90+2.93−2.90 0.60+1.59−0.59 0.13+1.20−0.12 3.39+1.51−1.19 0.86+0.56−0.65
Γ (1.5) – – – – –
Norm (×10−3) 6.53+0.56−0.56 – – – – –





nenHdV per 400π arcmin
2 である．ここで，DA は天体までの角系距離 (cm)，ne と nH はそ
れぞれ電子と水素の数密度 (cm−3)を示す.
‡ 単位は photons keV−1 cm−2 s−2 at 1 keV per 400π arcmin2 である.



















































































































図 6.4: 領域 Centerと領域 SE1-5を 1温度モデルでフィットした結果得られた，各領域のスペクトル．
黒と赤の線は FIと BIスペクトルそれぞれに対するベストフィットモデルを示す．青線は vAPECモデ
ル，黄色は POWLMXB成分，緑色の線は ICM成分を示す．灰色の線は LHB，MWH，CXBをそれぞ
れ示す．
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図 6.6: Center, SE領域 1-5の 1温度モデルによるスペクトルフィット結果より得られた元素毎の元素組
成 (左)とFeに対する比率 (右)．プロット点は左からCenter(黒)，SE1(赤)，SE2(緑)，SE3(青)，SE4(水
色)，SE5(マゼンタ)を示す．
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さらに，Neのみを個別のパラメータとした場合に，Neと Feの 2自由度の χ2 マップよりNe/Feの値
がどの程度まで許容されるのか確認した．各領域のNeとFe のコントアを図 6.7に示す．領域 SE5のみ，
統計が悪くコントアを描くことが難しいため省くこととする．



























































図 6.7: 領域Centerと領域 SE1–4の FeとNeのコントアマップ．1温度モデルによるスペクトル解析で，





(Ne/Fe)Center = 3.35，(Ne/Fe)SE1 = 2.94と，Neの元素組成がFeの元素組成の 3倍を示した．領域 SE1




2温度モデルを用いた場合のスペクトルフィット結果を図 6.8と表 6.5にそれぞれ示す．表中の F検定
の結果は，1温度モデルの結果 (表 6.3)に対するものである．
領域Centerでは 2つの温度成分は kThiT = 0.876+0.029−0.036，kTloT = 0.562+0.087−0.059が得られた．また，領域
SE5ではF検定の結果，1温度モデルを用いた場合と有意な違いは見られず，統計学的には 1温度モデル
で説明できる．領域 SE3, 4では高温成分の温度が ICM温度と同等の値を示し，領域 SE1では ICM成分
としたAPECモデルの規格化定数が 0に収束していることから，これらの領域では ICM成分と高温成
分は区別することが出来ていない．領域 SE2では高温成分の温度は∼1.25 keVであり，ICMの∼2 keV
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表 6.5: 領域 Center, 領域 SE1–5の 2温度モデルによるスペクトルフィット結果．
Center SE1 SE2 SE3 SE4 SE5
r (arcmin) 0-1.5 1.5–3.5 3.5–6 6–8.5 8.5–12 12–16
NormICM (×10−2) 3.05+1.90−2.09 0 2.56+0.65−1.28 1.98+1.08−1.98 1.59+0.43−0.83 2.38+0.98−2.20




















































































NormhiT (×10−2) 12.10+2.08−2.15 3.27+2.40−1.45 1.66+0.79−0.61 1.12+1.51−0.60 0.52+0.33−0.18 0.88+1.89−0.88
NormloT (×10−2) 3.63+2.10−1.26 8.23+1.68−1.63 2.47+0.96−0.86 1.55+0.86−0.86 3.34+1.00−0.98 0.80+0.48−0.80
Γ (1.5) – – – – –
Norm (×10−3) 4.28+1.56−1.49 – – – – –
χ2/d.o.f. 657/638 379/349 396/399 381/391 343/327 403/369
F/p-valu 7.15/0.001 7.15/0.001 6.22/0.002 6.57/0.002 5.11/0.007 0.98/0.375
とは明らかに違う結果ではあるが，高温成分と低温成分の温度は誤差の範囲で一致しており，1温度モ
デルとの差異は見られない．これらの結果より，領域 Centerでは ICMの他に高温・低温の 2成分を考































































































































図 6.8: 領域 Centerと領域 SE1–5を 2温度モデルでフィットした結果得られた，各領域のスペクトル．
黒と赤の線は FIとBIスペクトルそれぞれに対するベストフィットモデルを示す．青線は vAPEC1モデ
ル，水色線が vAPEC2モデル黄色は POWLMXB成分，緑色の線は ICM成分を示す．灰色の線は LHB，
MWH，CXBをそれぞれ示す．
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表 6.6: 領域Centerと SE領域 1–5の 2温度モデルによるスペクトルフィット結果．O, Ne, Mg, Si, Sは
Feの値にリンクしている．
Center SE1 SE2 SE3 SE4 SE5
r (arcmin) 0-1.5 1.5–3.5 3.5–6 6–8.5 8.5–12 12–16
NormICM (×10−2) 0.42+1.55−0.42 2.46+0.65−0.66 2.78+0.54−0.61 2.61+0.45−1.95 1.78+0.52−0.71 1.78+0.52−0.71





























Norm1 (×10−2) 14.92+1.52−1.90 7.54+2.05−4.79 2.30+2.25−0.53 1.47+0.57−1.13 0.48+0.27−0.24 0.48+0.27−0.24
Norm2 (×10−2) 3.72+1.03−0.54 3.03+5.75−1.47 2.09+0.79−1.25 0.92+1.70−0.39 3.04+0.71−0.73 3.04+0.71−0.73
Γ (1.5) – – – – –
Norm (×10−3) 5.82+0.79−1.31 – – – – –
χ2/d.o.f. 705/643 398/354 402/404 394/396 346/332 411/374
NormICM (×10−2) 3.15+1.76−1.85 <1.96 2.72+0.59−0.85 2.08+1.01−1.95 1.80+0.29−0.74 1.68+1.47−1.68










































Norm1 (×10−2) 11.99+1.89−1.95 3.30+0.62−1.41 1.92+2.26−0.64 1.07+1.40−0.58 0.47+0.28−0.09 1.39+1.50−1.29
Norm2 (×10−2) 3.73+1.98−0.90 9.10+1.45−1.38 2.41+0.96−2.19 1.64+0.71−0.96 3.01+0.77−0.80 0.72+0.27−0.27
Γ (1.5) – – – – –
Norm (×10−3) 4.16+1.45−1.42 – – – – –
χ2/d.o.f. 666/642 382/353 400/403 385/395 346/331 406/373
F/p-valu 37.45/1×10−9 14.94/1×10−4 2.01/0.157 9.50/0.002 0.03/0.866 5.43/0.020
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6.3.2 前景放射による不定性





Simionescu et al. [2015]ではROSAT衛星による観測データを用いたおとめ座銀河団周辺領域のスペ
クトル結果を用いて，前景放射成分を決定している．実際に用いられた領域は図 6.9に赤丸で示すような，
銀河団中心から東西南北の各方位 3領域づつであり，いずれの領域も銀河団のビリアル半径より外側であ
る．この結果によると，LHBの温度と各方角の規格化定数の平均値はそれぞれ kT = 0.104±0.002 keV，
(1.67±0.13)×10−4であり，MWHの温度と各方角の規格化定数の平均値はそれぞれkT = 0.20±0.01 keV，
(2.00± 0.30)× 10−4である．ただし，これらの誤差は 68%信頼区間での値であり，規格化定数は本研究
で用いたARFに合わせて規格化している．
2 A. Simionescu et al.
ond brightest extended extragalactic soft X-ray source.
Because line emission from Si and S is maximised around
the mean temperature of the Virgo ICM (⇠ 2 keV), this
system presents an ideal target for determining the abun-
dances of these metals.
2. OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION
A large mosaic of Suzaku observations of the Virgo
Cluster was obtained as a Suzaku Key Project during
AO-7 and AO-8, totalling 60 pointings and 1 Ms of net
exposure time. The observations cover the cluster out to
beyond its estimated virial radius (r200 ⇠ 1.1 Mpc, Ur-
ban et al. 2011) along four arms extending towards the
north, west, south, and east from the brightest cluster
galaxy, M87. In addition, we included seven fields cover-
ing the outer parts of the cluster along the northern arm,
between 1.0 and 1.5 Mpc (AO-6).
The data from the X-ray Imaging Spectrometers (XIS)
0, 1 and 3 were analyzed following the procedure de-
scribed in Simionescu et al. (2013) and Urban et al.
(2014). In short, in addition to applying the screening
criteria recommended by the instrument team1, we fil-
tered the data to include observation periods with the
geomagnetic cut-o↵ rigidity COR > 6 GV, and excluded
two columns on either side of the charge-injected columns
in XIS1 to avoid charge leak known to a↵ect these areas
of the detector. Furthermore, we used a mask file pro-
vided by the XIS team to manually filter out pixels that
are known to be hot or flickering2. We applied the latest
contamination layer calibration from 2014 August 25.
An image of the complete mosaic in the 0.7-2.0 keV
energy band, corrected for instrumental background and
vignetting, is shown in Figure 1. Point sources were iden-
tified and excluded from further analysis using the CIAO
tool wavdetect employing a single wavelet radius of 1 ar-
cmin, which is matched to the Suzaku half-power radius.
In addition, we removed a 130 radius circle around the
background cluster Abell 1553.
3. SPECTRAL MODELING
For each arm, we extracted spectra from partial annuli
centered on the core of M87. We imposed a minimum
of 1200 source counts per spectral extraction region, ac-
counting for the instrumental and sky backgrounds esti-
mated in Section 3.1. Due to the point-spread function
(PSF) of Suzaku, the minimum width of each annulus
was set to 3 arcmin. Along the southern arm, we only
use the data out to a radius of 957 kpc, corresponding
to the minimum surface brightness between M87 and the
infalling halo of M49.
The spectral modelling was performed with the
XSPEC spectral fitting package (version 12.8.2, Arnaud
1996), employing the modified C-statistic estimator. The
spectra were binned to a minimum of one count per chan-
nel and fitted in the 0.7–7.0 keV band. Unless noted
otherwise, the ICM was modelled as a thermal plasma
in collisional ionization equilibrium using the vapec code
(Smith et al. 2001). The metal abundances are reported





00000 0.00015 0.00074 0.00311 0.01256 0.0499

















Fig. 1.— Image of the complete Suzaku mosaic of the Virgo
Cluster in the 0.7-2.0 keV energy band, corrected for instrumental
background and vignetting. The white dashed circle marks the
approximate location of r200, while the red circles mark the RASS
regions used to estimate the Galactic foreground flux. The region
excluded around the background cluster Abell 1553 is shown in
yellow. Colorbar units are counts/s/arcmin2.
with respect to the proto-solar units of Lodders (2003).
With respect to more recent Solar abundance measure-
ments by Asplund et al. (2005), the Si/Fe would be 14%
higher, S/Fe 25% higher, and Mg/Fe 5% lower than the
values reported here. The Galactic absorption column
density, nH , was fixed to the average value at the loca-
tion of each respective Suzaku field based on the radio
HI survey of Kalberla et al. (2005).
3.1. Background subtraction
To account for the instrumental and cosmic back-
ground, we follow the methods laid out in e.g. Urban
et al. (2014). In short, the instrumental background
was subtracted in the standard way, using the task
xisnxbgen (Tawa et al. 2008). The cosmic X-ray back-
ground model consisted of a power-law emission compo-
nent that accounts for the unresolved population of point
sources (CXB), one absorbed thermal plasma model for
the Galactic halo (GH) emission, and an unabsorbed
図 6.9: Simionescu et al. [2015]が行った，ROSAT衛星による観測データを用いたおとめ座銀河団周
辺の前景放射成分の解析領域 [Simionescu et al., 2015]．赤丸で示された領域がスペクトルを抽出した領
域であり，東西南北の各方角で 3領域づつ選択されている．白の破線はおとめ座銀河団のビリアル半径
(r200)を示す．
本研究で用いた LHBの温度は kT = 0.11 keVであり，Simionescu et al. [2015]による結果と数%違
う．MWHの温度については，kT = 0.3 keVを用いていることから数十%の差がある．よって，プラズ
マモデルの形状が僅かではあるが違うため，規格化定数の値も違ってくることに注意が必要である．本
研究で用いた LHBとMWHの規格化定数はそれぞれ (9.62+1.42−1.41) × 10−3 と (1.90+0.36−0.36) × 10−3 であり，
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Simionescu et al. [2015]で示された値に対して LHBは 2桁，MWHは 1桁大きい．これは，前景放射成
分を過大評価している可能性を示唆している．そこで，これらの前景放射成分による影響が最も顕著に
現れる (暗い)領域 SE5について，規格化定数の値を Simionescu et al. [2015]で示された値程度まで小
さくした場合を評価する．
1温度モデルかつ，ICMの温度を固定した場合の結果 (表 6.3)に対して，LHBの規格化定数を 2桁，
もしくはMWHの規格化定数を 1桁小さくして解析することで，各パラメータの変化を確認する．結果
を表 6.7に示す．
表 6.7: 領域 SE5の 1温度モデルを用いたスペクトル解析結果に対して，LHBの規格化定数を 2桁小さ
くする，もしくはMWHの規格化定数を 1桁小さくした場合の結果．
NormMWH (×10−3) (9.62) (9.62/10) (9.62)
NormLHB (×10−3) (1.90) (1.90) (1.90/100)
NormICM (×10−2) 3.21+0.24−0.23 3.16+0.18−0.18 3.38+0.13−0.29





O (solar) <0.85 0.45+0.68−0.39 <0.06





Mg (solar) <0.25 <0.14 <0.07















Norm (×10−2) 1.07+0.43−0.49 1.42+0.47−0.48 2.15+0.43−0.37





nenHdV per 400π arcmin
2 である．ここで，DA は
天体までの角系距離 (cm)，neと nH はそれぞれ電子と水素の数密度 (cm−3)
を示す.
MWHの規格化定数を 1桁小さくした場合でも，各パラメータは誤差の範囲内で一致した．LHBの





























図 6.10: 領域 SEを拡張して新たに定義した領域 EX1–3．
1温度・2温度モデルによるスペクトル解析
領域 SEと同様に 1温度モデルと 2温度モデルを用いて，領域 EX1–3のスペクトル解析を行った．1
温度，2温度モデルを用いた場合のスペクトルフィット結果を図 6.11と表 6.8にそれぞれ示す．表中の F
検定の結果は，1温度モデルと 2温度モデルの結果に対するものである．





を選択したことで，このような結果となったと考えるのが自然である．実際，低温成分の kT ∼0.6 keV
は Ehlert et al. [2013]で報告された温度成分を再現する．領域 EX2では，高温成分が 1.46+0.34−0.18，低温
成分が 0.89+0.05−0.04を示している．さらに，領域EX1, 3に比べて 2温度モデルを用いた場合の ICMの規格
化定数の減少量が数倍大きい．高温成分の kT が誤差の範囲で ∼1.8 keVまで許容すること，低温成分
の規格化定数に対して高温成分の規格化定数が大きな値をとることなども考慮すれば，領域 EX2では 2
温度モデルの高温成分は ICMを指し示していると判断できる．よって，領域 EX1, 3は 2 温度モデル，
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領域EX2は 1温度モデルが適当である．また，領域を拡張したことによって精度良く元素組成を求める
ことができた．
表 6.8: 領域 EX1–3の 1温度・2温度モデルによるスペクトルフィット結果．
Region EX1 EX2 EX3
r (arcmin) 1.5–5 5–10 10–16
NormICM (×10−2) 3.58+0.23−0.23 3.31+0.27−0.27 3.15+0.17−0.17 2.66+0.33−0.61 2.79+0.10−0.10 2.71+0.13−0.13


















































































Norm1 (×10−2) 6.82+0.68−0.68 5.13+0.76−0.70 1.66+0.35−0.35 0.71+0.29−0.22 1.77+0.26−0.25 1.34+0.34−0.77
Norm2 (×10−2) – 1.39+0.53−0.40 – 1.06+0.45−0.36 – 0.44+1.14−0.23
χ2/d.o.f. 959/729 855/727 980/838 928/836 1039/852 1030/850
F/p-valu – 44.60/6×10−19 – 23.10/2×10−10 – 3.80/0.023



















































































































図 6.11: 領域EX1–3を 1温度モデルもしくは 2温度モデルでフィットした結果得られた，各領域のスペク
トル．黒と赤の線はFIとBIスペクトルそれぞれに対するベストフィットモデルを示す．青線は vAPEC1
モデル，水色線が vAPEC2 モデル黄色は POWLMXB 成分，緑色の線は ICM成分を示す．灰色の線は
LHB，MWH，CXBをそれぞれ示す．
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6.3.4 温度・元素組成の空間分布
これまでの解析で得られた結果より，温度，元素組成，規格化定数の動径分布を調べる．南東方向に
連続した領域 Center，領域 SE1–5を 1温度モデルで解析した結果得られた，温度，規格化定数に加え

























Angular distance from M86 center (arcmin)






当てはめると，単一の βモデルで良く再現することができ，ベストフィットパラメータは β = 0.42+0.17−0.09，
r0 = 2.0+2.1−1.3，S0 = 0.18+0.09−0.05が得られた．この結果は，表面輝度分布を βモデルによって解析した結果
を非常によく再現する．
次に，領域Center，領域 SE1–5，領域 EX1–3で得られた元素組成の動径分布を，元素毎に図 6.13に





























































Angular distance from M86 center (arcmin)
図 6.13: 1温度・2温度モデルによるスペクトルフィットの結果得られた，領域Centerと領域 EX1–3の
α元素の動径分布．赤のプロットが 1温度モデル，緑のプロットが 2温度モデルで得られた結果である．
黒のプロットは，領域 SE1–5の 1温度モデルで得られた結果である．
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6.3.5 2温度同時フィット






成分，さらに ICM成分の 3 成分の規格化定数のみを各領域毎に，その他の温度，銀河系成分の規格化
定数などは全ての領域で共通のパラメータとした．しかし，高温・低温成分の元素組成を全て独立に求
めることは統計的に難しいため，高温成分の元素組成はO, Ne, Mg, Si, Sを Feと共通とした．さらに，
領域 Centerのみ LMXBからの寄与が存在するため power-low成分を追加しており，ICMのような数
keVの高温成分と規格化定数が強く相関してしまうため，独立に求めることは難しいので，領域Center
は ICMのNormalizaitonを領域 SE1と共通とした．また，領域 SE3–6では低温成分の寄与が見られな
かったため，1温度モデルとした．
結果を図 6.14に，ベストフィットパラメータを表 6.9にそれぞれ示す．
この結果，高温成分と低温成分の温度はそれぞれ kTloT = 0.776+0.016−0.019，kThiT = 0.990+0.012−0.012 が得ら
れた．元素組成は高温成分で Zα = 0.52+0.14−0.10 solarが得られた．低温成分の元素組成は Feに関しては
ZFe = 0.85+0.30−0.16 solar と，高温成分より高い値が得られた．また，Ne/Feの値に関してはやはり 3を超
えるような大きな値を得た．ICMについては kT ∼2.1 keVが得られ，領域 SE6をバックグラウンド領
域として解析した結果と同等の値を得た．ICMの規格化定数については全ての領域で誤差の範囲で一致
していることから，本解析で用いた領域程度のスケールでは一様に分布していると考えられる．
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表 6.9: 領域Centerと領域 SE1–6を同時に 2温度モデルでフィットした結果．高温成分の元素組成を Fe
の値にリンクした場合．
Temperature and Abundance
Parameter lo Temp hi Temp ICM Temp





O (solar) 0.91+0.49−0.30 =Fe
Ne (solar) 3.33+1.26−0.71 =Fe
Mg (solar) 1.02+0.39−0.22 =Fe
Si (solar) 0.77+0.27−0.16 =Fe
S (solar) 1.05+0.46−0.30 =Fe




region unit lo Temp hi Temp ICM POLMXB
Center (×10−2) 10.70+3.13−3.27 4.33+2.59−2.38 2.95+0.58−0.57 0.401+0.060−0.059
SE 1 (×10−2) 4.39+1.38−1.38 3.92+1.59−1.47 =Center –
SE 2 (×10−2) 0.82+0.36−0.31 3.53+0.81−0.78 2.94+0.39−0.38 –
SE 3 (×10−2) – 2.90+0.55−0.55 2.74+0.33−0.32 –
SE 4 (×10−2) – 1.77+0.35−0.35 2.90+0.23−0.23 –
SE 5 (×10−2) – 0.84+0.20−0.18 3.28+0.17−0.18 –
SE 6 (×10−2) – 0.13+0.09−0.08 3.67+0.15−0.15 –
NormLHB (×10−3) 9.62+1.42−1.41 NormMWH (×10−3) 1.90+0.36−0.36
χ2/d.o.f. 3133/2851









































































































































図 6.14: 高温成分の元素組成を Feの値にリンクした場合に領域Centerと領域 SE1–6を同時に 2温度モ
デルでフィットした結果得られた各領域のスペクトル．黒と赤の線は FIと BIスペクトルそれぞれに対
するベストフィットモデルを示す．青線は高温成分の vAPECモデル，水色線は低温成分の vAPECモ
デル，黄色は POWLMXB成分，緑色の線は ICM成分を示す．灰色の線は LHB，MWH，CXBをそれ
ぞれ示す．
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6.4 Plume, Tail領域
6.4.1 1温度・2温度モデル
領域 Plumeと領域Tailから抽出したスペクトルを 1温度モデルと 2温度モデルのそれぞれでフィット
した．モデルは 6.3.1節で定義した，vAPECを用いた 1温度モデル，または 2温度モデルを仮定した．
バックグラウンドモデルに関しても同様である．
得られた結果を図 6.15に，ベストフィットパラメータを表 6.10に示す．
表 6.10: 領域 Plumeと領域 Tailを 1温度モデルでフィットした結果．
Model 1T 2T
Region Plume Tail Plume Tail
NormICM (×10−2) 2.10+0.50−0.51 3.01+0.58−0.58 0.15+1.29−0.15 1.34+2.01−1.31







kT2T (keV) – – >3.801 >2.447










































Norm1T (×10−2) 10.23+1.51−1.50 4.19+1.19−1.19 12.69+1.31−2.13 5.55+1.89−2.08
Norm2T (×10−2) – – 0.79+0.23−0.38 0.60+0.72−0.62




1温度モデルを用いた解析の結果，各領域の温度は，領域 Plumeで kT = 0.861+0.010−0.007 keV，領域Tail
で kT = 0.995+0.010−0.011 keVが得られ，いずれの領域も領域 Center で得られた温度に対してより高温を示
す結果となった．
領域 Plumeの元素組成は Feの値で 0.91+0.17−0.13 solarが得られ，領域 Centerを 2温度モデルで解析し
て得られた結果と誤差の範囲で一致する．領域 Tailでは ZFe = 1.38+0.58−0.33 solarが得られ，これは領域
Centerより誤差を考えても高い値を示した．しかし，ICMの規格化定数と kT の不定性を考えた場合に
は，領域 Tailの Feの元素組成は 90%信頼区間で 0.72 solarまで許容される．図 6.16に ICM温度と Fe
の元素組成のコントアを示した．現実的な ICM温度の kT ∼2.5 keVとすれば，Feの元素組成の 90%下
限値は≤0.9となる．したがって，領域 Plumeと領域 Tailでは領域 Centerに対して元素組成がより大
きな値となる傾向は見られたものの，ICMの温度がより高温である状況を考えた場合には，明確にこれ
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表 6.11: 元素組成を Feの値にリンクした場合と，Neのみを個別のフリーパラメータとした場合に，領
域 Plumeと領域 Tailを 1温度モデルでフィットした結果．
Region Plume Plume Tail Tail
NormICM (×10−2) 1.53+0.47−0.47 2.00+0.47−0.48 2.72+0.48−0.48 2.87+0.48−0.49







Ne (solar) =Fe 2.27+0.59−0.50 =Fe 3.12
+1.51
−1.11







Norm (×10−2) 11.73+1.29−1.28 10.98+1.30−1.29 4.88+1.01−1.01 4.57+1.02−1.02





領域 Center，領域 Plume，領域 Tailの 3領域では，非常に似通ったスペクトルを示しており，特に
1 keV付近の Fe-L輝線，Ne-K輝線による構造は外縁部で得られるスペクトルと比べると明らかに強い
放射成分の存在が見てとれる．これは，M86 の ISMをはっきりと捉えていることを示している．領域
Centerの温度は kT = 0.88±0.03 keVと∼ 0.6 keVの 2温度で良く表現でき，領域Plumeと領域Tailの
温度はそれぞれ kT = 0.86±0.01と kT = 1.01±0.01 keVであり，領域Tailではわずかに高温を示した．
スペクトル解析の結果得られた規格化定数より，領域 Center，領域 Plume，領域 Tailでのガス質量
を見積もる．密度は一様であると仮定する．領域 Center，領域 Plume，領域 Tailのそれぞれの体積を
半径 1.5’の球体，長軸 2.73’，短軸 1.19’の長楕円体，底面の直径を 3.4’，高さ 4.07’とする円筒形とす
れば，密度は nCenter = 7.1× 10−3 cm−3, nPlume = 6.4× 10−3 cm−3, nTail = 3.1× 10−3 cm−3となる．
さらに，これらの値から各領域でのガスの質量は，MCore = 3.9 × 108 M⊙, MPlume = 4.0 × 108 M⊙,
MTail = 4.5× 108 M⊙ が得られる．実際には，各領域での視線方向の距離は天球面上に投影された大き
さと同程度であるとして体積を推定しているため，大きな不定性は排除しきれない．しかし，領域Plume
のガスは領域Centerと同程度の質量を持っており，これはRandall et al. [2008]で報告されたガス質量と
コンシステントな結果である．領域Tailでも，領域Centerと同程度のガス質量を持っているが，Randall
et al. [2008]で報告された質量の 1/4程度である．この違いは，すざく衛星での観測ではM86から伸び
るX線 Tailを含む領域を∼ 30 kpc程度までしかカバーできていないことが原因と考えられる．
各領域の元素組成については，Feの値が元素組成の典型的な値を示しているとすると，領域 Center
では ZFe,Center = 0.75+0.16−0.12 であり，領域 Plumeでは ZFe,Plume = 0.91+0.17−0.13 と誤差の範囲で領域 Center
と一致する．さらに領域 Tailでは ZFe,Tail = 1.38+0.58−0.33となり領域 Plumeとは誤差の範囲で一致する．
ICM温度にばらつきがあって Tail付近では kT ∼2.5 keVであるとすれば，Tail での鉄の元素組成の
下限は∼0.9となり，Ehlert et al. [2013]で示されているように Plumeや Tailで鉄の量が多いという傾
向は見られるものの，Suzakuの結果からは有意であるとは言えない．













構造は主に 1 keV程度の温度を持った Fe-L輝線が密集して形成されているため，Fe, Neの存在量とプ
ラズマ温度に依存する．プラズマ温度がより高温であれば，Fe, Neの輝線強度は減少し，同時に高エネ
ルギー側へピークが推移する．本解析で用いた元素組成は Lodders [2003]により与えられた値を用いて
いるが，Neの値に関しては例えばAnders and Grevesse [1989]で示される値より 60%低い値である．さ
らに，Lodders et al. [2009]ではNeの元素組成が改訂されてAnders and Grevesse [1989]などが示す組
成比に近いものとなった．しかしながら，これらの新しい値を用いたとしても，Neの Feに対する比率
が 2–3倍以上であることには変わらない．
Konami et al. [2014]では 17の早期型銀河について元素組成比を求めており，そのうちいくつかの銀
河で，このような特徴的なNeの元素組成が見られる．図 7.1にKonami et al. [2014]で示された ISMの
温度とNe/Feの関係を示す．この結果を見ると，特に 0.7 keV以上の高温となる場合にNe/Feが 2 solar
以上となることが示唆される．
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Figure 7. Abundances of O, Mg, and Fe derived from the multi-T model fits. Closed and opened triangles (circles) show the abundance patterns of S0 (elliptical)
galaxies in the field or group and cluster, respectively. The larger open circles correspond to X-ray luminous objects, or XE galaxies (Nagino & Matsushita 2009).
Solid lines represent the solar abundance (Lodders 2003).
(A color version of this figure is available in the online journal.)
























































Figure 8. Abundance ratios of O, Ne, Mg, and Si to Fe derived from the multi-T model fits. Meanings of the symbols are the same as those in Figure 7. Solid, dashed,
and dot-dashed lines represent the solar abundance (Lodders 2003), twice, and half of solar ratios, respectively. Gray boxes show the weighted averages for the three
temperature groups, summarized in Table 7.
(A color version of this figure is available in the online journal.)
ISM in some luminous early-type galaxies gave larger metal
abundances than those with a single-temperature model. We
plotted the derived Fe abundances from the 1T and 2T models
using AtomDB version 2.0.1 in Figure 9. The Fe abundances of
some galaxies derived from the 2T model fits are higher than
those derived from the 1T model by several tens of percent,
while there are X-ray luminous galaxies whose Fe abundances
derived from the 1T and 2T model fits are nearly the same. The
differences in the Fe abundances derived from the 1T and 2T
model fits tend to be smaller than those reported by Buote &
Fabian (1998), where a plasma code of MEKAL (Liedahl et al.
1995) was used. The differences in the adopted plasma codes,
11
図 7.1: 早期型銀河のガス温度に対する，Ne/Feの数比 [Konami et al., 2014]．黒の実線と破線はそれぞ









et al., 2014]．そこで，今回はモデルによる不定性を評価するために，使用した APECモデルを構成す
る元素輝線のデータベースを調べることで，この原因を追求した．
1 keV付近での Neからの放射は NeX Lyα線による 1022 eVの輝線が強く現れる．AtomDBによれ
ば，kT ∼0.8 keVのときに，放射率がNeX Lyα線に匹敵するほど強い Fe-L輝線 (FeXXI2p13d1 → 2p2)
が 1009 eVに存在する．図 7.2に 1022±20 eVのエネルギー帯でのNeX Lyα輝線と Fe-L輝線の放射率
を示す．このエネルギー帯は，XISのエネルギー分解能は 1 keVで 85 eV (FWHM)であることから，
NeX Lyα線の±1σをカバーする範囲を選んでいる．プラズマ温度が 0.8 keVの場合，1009 eVにおける
FeXXI2p13d1 → 2p2の放射率は NeX Lyαと同じとなり，Fe-L輝線の全ての放射率はさらに約 3倍とな
る．プラズマ温度が∼0.7 keVを超えると 1022 eV付近でのFe-L輝線の全放射率は増加し始め，NeXLyα
輝線の放射率は減少し始めている．これは，Konami et al. [2014]中で示された ISMの kT が 0.7 keVよ
り高くなる場合に，Neの元素量が超過して見えることを説明できる．つまり，Fe-L輝線の放射率によ
る不定性が存在する場合には，Neの元素量は太陽組成の 3倍である必要はなくなる．
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Ne X Ly! Fe XXI 2p13d1"2p2
Fe L lines in 1022±20 eV
All lines in 1022±20 eV (129 lines)
Fig. 11. Emissivities of Ne X Lyα lines at 1022 eV and Fe L lines in 1022±
20 eV energy range, as a function of a plasma temperature, based on
AtomDB. Emissivity of Fe XXI 2p13d1→2p2 at 1009 eV is separately shown.
provided by Anders & Grevesse (1989) or Grevesse & Sauval
(1998). In the recent solar abundances provided by Lodders
(2010), the Ne abundance is much closer to Anders & Grevesse
(1989) or Grevesse & Sauval (1998). Even if the new value is
adopted, Ne overabundance is still significant, by a factor of 2–
3. This common feature abundance pattern, which is derived
from the very similar spectral shapes, is one evidence that the
hot gas in the plume and the tail regions has the same origin as
that in the core.
Konami et al. (2014) reported that the large Ne/Fe ratio
cannot be explained by any mixture of SNe type Ia and core-
collapse SNe, and concluded that Ne may have intrinsically
large systematic errors because their emission lines are hidden
by prominent Fe-L lines. We further investigated it. According
to AtomDB, there is a strong Fe L line (Fe XXI 2p13d1→ 2p2)
at 1009 eV, whose emissivity is comparable to the summation
of two Ne X Lyα lines, when the temperature is ∼ 0.8 keV.
Figure 11 shows the emissivities of Ne X Lyα lines, and Fe L
lines in the 1022± 20 eV energy range. The energy range of
1022± 20 eV was selected since the energy resolution of the
XIS is about 85 eV (FWHM) at around 1 keV. When the plasma
temperature is 0.8 keV, emissivity of Fe XXI 2p13d1 → 2p2 at
1009 eV is comparable to that of Ne X Lyα lines, and the total
emissivity of Fe L lines is about 3 times larger. As Konami et al.
(2014) suggested, if the emissivities of Fe L lines are underesti-
mated, the abundance of Ne could become larger. Note that the
integrated Fe L line emissivity around 1022 eV starts increas-
ing when the temperature is higher than∼ 0.7 keV, while that of
Ne X Lyα lines is decreasing. This may explain why overabun-
dance of Ne becomes significant when the ISM temperature is
>∼ 0.7 keV, as shown in figure 8 of Konami et al. (2014).
5.2 Extended halo
With the moderate spatial resolution of Suzaku, the surface
brightness of the core and the extended halo was represented
with a β model, as described in section 3, with β ≈ 0.37 in the
east area and β ≈ 0.39 in the south area. If we simply assume










At r ≫ r0, the density would be proportional to the power
law of index 1.1–1.2. If the number density at the center is
6.4 × 10−3 cm−3, that at r ∼ 20′ will be 3 × 10−4 cm−3.
This is roughly consistent with the fact that the contributions
of the M86 halo and that of the Virgo ICM are comparable
at around r ∼ 20′. Then, the mass of the halo gas would be
∼ 4× 1010 M⊙, if the distribution of the halo gas is spherically
symmetric. In reality, the halo is affected by the motion of M86
in the Virgo cluster, and also by the ram-pressure stripping, and
a significant fraction of the gas does not stay at the original po-
sition. Nonetheless, it will provide a rough order-of-magnitude
estimate of the total mass of the halo gas clearly detected in the
X-ray observation. As a reference, the total gravitational mass
when hydrostatic equilibrium is achieved is 4× 1012 M⊙, for
r < 100 kpc, kT ∼ 1.0 keV, and β = 0.37. Note that mean
molecular weight of µ = 0.62 was assumed. Bo¨hringer et al.
(1994) estimated an approximate gravitational mass of the halo
of M86 to be (1–3)×1013 M⊙ for outer radius of 240 kpc, based
on isothermal models and polytropic models. Suzaku data did
not allow to detect halo emission at r >∼ 100 kpc, but if the den-
sitiy profile has the same r-dependence, the gravitational mass
within 100 kpc becomes (4–12)×1012 M⊙, which is roughly
the same as the number we derived.
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スペクトル解析には，これまでに使用した XSPECではなく SPEX[Kaastra et al., 1996]を用いる．
SPEX独自のプラズマモデルとして用意された，collisional ionisation equilibrium model (Cie)を用い
る．このモデルは，vAPEC同様に，プラズマ温度，各元素の元素量をフリーパラメータとするモデル
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XSPEC : phabs× vAPEC (7.1)
SPEX : Comt× Cir (7.2)






















































スペクトル解析の結果，M86中心から 100 kpc離れた領域 SE6においても ICMとは別の低温のガス
成分が存在していることが分かった．また，イメージ解析によって表面輝度分布を βモデルで表現した
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表 7.1: 領域CenterをCieモデル (左)と vAPECモデル (右)でフィットした結果得られた，ベストフィッ
トパラメータ．
Model Cie (SPEX) vAPEC (XSPEC)




























0 ≤ r ≤ Rの範囲内で βモデルによって表される．中心から θ離れた位置での表面輝度 S(θ) は密度の 2
乗を視線方向の距離 2
√
R2 − d2 sin2 θだけ積分することで得られるので，
S(θ) ∝ 2









4の結果である β = 0.44，θ0 = 1.8 arcminを用いることとし，ガスの広がりはR = 100 kpc，150 kpc，
200 kpcの 3通りについて行った．
R = 100 kpc の場合には，観測結果から得られた β モデルに対して，計算された表面輝度分布は
θ > 5 arcminから減少してゆき，θ = 20 arcminで 1/4となり，モデルを再現していない．R = 150,




が緩やかに広がっていると考えられる．このような状況では，領域 Centerでは半径 1.5 arcminより外
側に存在するガスからの放射がそれなりの寄与を持ち，その影響を無視できない可能性がある．そこで，
Sector 2, 3, 4, 6の表面輝度分布と SE領域のスペクトル解析で得られた規格化定数の分布を βモデルで
フィットすることで得られた密度分布を用いて，領域Centerでのガス密度を再評価した．図 7.6 に βモ
デルで得られた密度の 2乗値とそれらを中心から動径方向へ向かう線上に沿って積分した値を示す．こ















x2 + d2 sin2 ✓
0  r  R
S(✓) / 2




x2 + d2 sin2 ✓)dx
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図 7.4: 旧対称に広がったガスを観測した場合の，中心から 3次元的に広がる密度分布と視線方向の奥行
きの関係．































































図 7.5: M86から広がるガスがR = 100, 150, 200 kpcまで広がっている場合に観測される表面輝度分布




































図 7.6: βモデルより求めた密度 2乗分布 (左)と密度 2乗を中心から動径方向への線に沿って積分した
値 (右)．密度 2乗値の分布は，中心の密度が 1となるようにスケールした．
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領域が 100–300 kpcの間まで広がっていると仮定して，視線方向と動径方向へ密度の 2乗値を積分した
場合，中心から 1.5 arcminの球を仮定した場合より 1.27–2.39倍大きな値が得られた．これは，中心か
ら 1.5 arcmin の球体を仮定した場合には視線方向への広がりを無視しているためである．よって，実際
にスペクトル解析から得られた中心での密度は 1.12–1.54倍だけ過大評価していることとなる．スペク
トル解析で得られた中心密度は nCenter = 7.1× 10−3 cm−3であったので，表面輝度分布から視線方向の











での密度 nH0が必要である．ここでは，領域Centerでの補正された密度である nCenter ∼ 5×10−3 cm−3
を用いた．その結果得られたガス質量の分布を図 7.7に示す．M86中心から 100 kpcまで広がるガスの
総質量は (4–6)×1010M⊙となった．
重力質量

















Vaucouleurs et al., 1991]で半径を規格化すれば，中心の kT = 0.80±0.03 keVから 4reまで増加してゆ
き，4reで最大の kT = 0.98+0.02−0.03 keVとなる．さらに 4–12reまでは一様か減少のいずれかを示す分布で
あった．< 1reでの温度と 4− 8reでの温度の比は kT (4− 8re)/kT (< 1re) = 1.21+0.05−0.06であった．また，
銀河の速度分散と Xを放射する高温ガスの熱エネルギーの比率を示す βSPEC = µmpσ2/kT は，銀河の
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図 7.7: 重力質量とガス質量の分布．緑線は Sector 2, 3, 4, 6の表面輝度分布より得られた分布．赤線は
領域 Centerと領域 SE1–6を 1温度モデルでスペクトル解析した結果得られた規格化定数の分布から得
られた分布．




シャルに閉じ込められた銀河ガスより高温のガスが周囲に広く分布する [Matsushita, 2001; Nagino and
Matsushita, 2009]．具体的には，広がったX線放射を持つ銀河は，銀河の全光度の半分を含む半径である






高温を示す特徴的な温度構造も一致している．< 1reと 4− 8reとの温度比は 1.21+0.05−0.06となり，[Nagino




求めた．ただし，このときに用いたガス質量は Sector 2, 3, 4, 6の平均値，元素組成の値は領域Center，
領域 EX1–3を 2温度モデルで解析した結果得られた値を用いた．その結果得られた Oと Feの質量分
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布を図 7.8(左)に示す．さらに，Oと Feの質量をBバンドでの光度で規格化したOMLR(Oxygen Mass
to Light Ratio)と IMLR(Iron Mass to Light Ratio) を 7.8(右)に示す．このとき，r はビリアル半径
r180 = 1.95h100−1 (k⟨T ⟩/10 keV)1/2 ∼ 0.8 Mpc[Markevitch et al., 1998]で規格化している．


















































図 7.8: ガス質量と元素組成の動径分布から得られた，OとFeの質量 (左)と質量光度比 (右)の動径分布．
今回の解析で得られたOとFeの質量光度比はいずれも同様の分布をしており，0.06r180から増加が緩
やかとなっているように見える．もっとも広がった位置の r/r180 = 0.09ではOMLR= 1.68+1.20−0.90× 10−3，




られる [Hayashi et al., 2009]．これは，相互作用を受けた結果，銀河ガスが剥ぎ取られるなどして Feや
Oを含んだ銀河ガスが失われたことを示す．今回は質量光度比の分布が 0.09r180までしか得られていな
いが，この分布からは 0.1r180での値が急激に増加，もしくは減少するとは考えにくいことから 0.09r180
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Fig. 11. (a) Mass distributions of O and Fe in the hot gas of NGC 4636 and NGC 1399. (b) Metal-mass-to-light ratios of NGC 4636 and NGC 1399.
The stellar light distribution is quoted from Fukazawa et al. (2006). OMLR and IMLR represents oxygen-mass-to-light ratio and iron-mass-to-ligh ratio,
respectively.
are distributed more compactly in NGC 4636; the metals in
NGC 4636 do not diffuse very widely. This difference might be
caused by environmental effects; galaxy interaction is frequent
for NGC 1399, and thus metal-rich gas could be stirred by
galaxy motions.
Finally, we compared the MLR of NGC 4636 with Suzaku
results of other groups and clusters. These objects are galaxy
groups centered on NGC 1399, NGC 5044, and NGC 507.
They are X-ray bright elliptical galaxies as NGC 4636, but the
galaxy density is high around them, and thus they are identi-
fied as a galaxy group. We also compare with galaxy clusters
such as Abell 262, Abell 1060, AWM 7, and Centaurus. As
discussed in Sato et al. (2009b), we give a plot of the correla-
tion between temperature and MLR at 0.1r180 in figure 12. This
result shows that MLR of groups and galaxies with a tempera-
ture of !1 keV, including NGC 4636, is !5-times lower than
that for clusters. Among galaxies and groups, NGC 4636,
NGC 5044, and HCG 62 exhibit a spherically symmetric X-ray
emission, and NGC 4636 has the lowest MLR among them.
Those three objects suggest a possible correlation between the
temperature and MLR only for these sphericaly symmetric
objects. Such a correlation could be explained because higher
temperature systems possess a deeper gravitational potential to
keep the metals around them. Although the galaxy velocity
dispersion is large for higher temperature clusters, there are no
big galaxies around cD galaxies. Therefore, we think that the
deep potential can confine the metals even if a small galaxy
passes around the cD galaxy. On the other hand, X-ray asym-
metric NGC 1399 and NGC 507 show a relatively low MLR.
These facts imply that NGC 1399 and NGC 507 experience
galaxy interaction frequently, and thus metal-rich gas could be
stirred by galaxy motions.
4.3. Optical Depth of Fe XVII in the Central Region
We calculated the optical depth of resonance scattering for
the Fe XVII line in the central region mentioned in subsec-
tion 3.4. We assumed that the gas density distribution follows
the ˇ model. The scattering cross section, !" , is represented by
Fig. 12. IMLR and OMLR at 0.1 r180 using B band luminosity.
References: NGC 5044 (Komiyama et al. 2009), NGC 1399
(Matsushita et al. 2007b), NGC 507 (Sato et al. 2009a), HCG 62 (Tokoi
et al. 2008), Abell 262 (Sato et al. 2009b), Abell 1060 (Sato et al. 2007),
AWM 7 (Sato et al. 2008), Centaurus (Matsushita et al. 2007a).









where mi is the mass of the ion, gf is the oscillator strength,
"0 is the frequency of the emission and T is the temperature of
the system. We set T to 0.642 keV, which is the temperature in
the 00–20 region and the value of gf to 2.5 (Mewe et al. 1985).
As a result, !" becomes 1.20 " 10#15 cm2.









where n0 is the core density and rc the core radius. For












図 7.9: 平均的なプラズマ温度と質量光度比．H yashi et al. [2009]の図 12に本研究で得られたO(赤)と
Fe(緑)の質量光度比を結果を重ねてプロットした．
M86を中心とする半径 160 arcmin(ビリアル半径程度)の円形領域内に位置する銀河の視線速度を，




ムは，視線速度−1000 km s−1から 3000 km s−1の範囲では，2つのガウス関数で概ね再現することがで
きる．このとき，それぞれの中心値は−4.0 km s−1と 1279.6 km s−1であった．視線速度 1279.6 km s−1
は，おとめ座銀河団の視線速度 1300 km s−1に対応しており，明らかに銀河団の視線速度とヒストグラ
ムのピークとが一致している．このことから，∼ 1300 km s−1を中心として分布する銀河はおとめ座銀
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図 7.10: M86周囲に位置する銀河のうち，視線速度が負である銀河の分布．
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M86はz = −0.000747±0.000017で青方偏移しており [Cappellari et al., 2011]，視線速度224±5 km s−1
で我々に近づいている．一方，M87の赤方偏移はz = 0.004283±0.000017であり，我々から1284±5 km s−1
の速さで遠ざかっている．したがって，M86はおとめ座銀河団の中を相対速度約 1500 km s−1で運動し
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ていると考えられている．これはおとめ座銀河団の銀河の速度分散∼ 700 km s−1 [Binggeli, 1999]より
もはるかに大きく，運動方向は視線方向に近いと考えられる．以下の議論では，おとめ座銀河団に対す












であるので，マッハ数 2の超音速で運動していることになる．M86の速度分散は σgal = 265 km s−1，






















動圧剥ぎ取りは，ISM中のイオンによる ICM中のイオンのクーロン散乱である．速度 1500 km s−1の
陽子の運動エネルギーは約 12 keVに相当し，銀河の重力場から剥ぎ取るためにはクーロン散乱によっ



































となる．つまり，平均自由行程 λ⊥程度進むと重心系で∼ 90◦散乱される．M86の静止系では最初 ISM
粒子が静止していて銀河団ガスが v = 1500 km s−1で運動しており，その方向の散乱後の速度成分はと
もに v/2 = 750 km s−1となる．M86の中心と外縁部での密度に対する λ⊥，t⊥を求めた結果を表 7.2に
まとめる．中心とハロー全体の半径はそれぞれ 7.2 kpc，100 kpc程度であるので，その直径は 14.4 kpc，





換算は ρ = µHmHnH，µH ≃ 1.4としている．
数密度 nH (cm−3) 平均自由行程 λ⊥ (kpc) 所要時間 t⊥ (年)
中心 5× 10−3 8.6 5.6× 106
外縁部 2× 10−4 215 1.4× 108
なお，ここまでの見積もりは衝突パラメタが小さい大角度散乱のみを考えたが，実際には衝突パラメ
タが大きい小角度散乱が多数回起き，それによって結果的に初速を失い，動圧剥ぎ取りになると考えら































となる．これを計算すると，中心部では∼ 3 × 108年，ハロー外縁部で∼ 2 × 108年となり，中心部の
ガスもハローのガスも数億年の時間スケールで剥ぎ取られることになる．
M86はM87から約 1.26◦離れており，投影距離で約 350 kpcに相当する．実際の距離は奥行きがある
ためにこれよりも長い．最小値として 350 kpcを使用すると，横断時間 tcrossは
tcross ∼ 2R
v
∼ 4× 108 [y] (7.19)
となる．したがって tstrip " tcrossとなり，一度おとめ座銀河団の中心付近を通過すれば，中心のガスも
ハローのガスもほぼ剥ぎ取られてしまうと考えられる．
Forman et al. [1979]，Fabian et al. [1980]たちは，M86がおとめ座銀河団の中心部を抜けて遠方にま
で離れ，再び戻ってくるまでに，通過時間の 10倍の 5× 109年かかるとし，この間にM86内の星の質量
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損失によって 5× 109M⊙のガスが生成されるとした．当時の Einstein衛星による観測結果に基づいて，
ガスの量を 60 kpc以内，∼ 6 × 109M⊙と算出したことによる．我々の Suzakuのデータでは広がりが





と∼ 5× 1012 M⊙となり (7.2節)，ガス質量の割合は∼1%であった．
Sasaki et al. [2015]によれば，いくつかの銀河団についてガス質量の割合は0.02–0.1であった (Vikhlinin
et al. [2006]も参照)．また Lovisari et al. [2015]では z ≥ 0.01に位置する銀河群 20サンプルについて
ガス質量の割合を求めており，図 7.12に示すように，銀河群に関しても銀河団同様にガス質量の割合は
0.02–0.1となる．
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Fig. 4. Left: M-YX relation. Blue triangles are groups, red boxes are HIFLUGCS clusters. Right: same as in the left panel, but for the L-YX.
Fig. 5. Left: fgas-T relation at R2500 compared with the result by Sun et al. (2009). Right: fgas-T relation at R500.
We do not observe a steepening at low masses for this relation
either (see Table 4).
5.5. Gas fraction
In Fig. 5 we show the fgas-T relation at R2500 (left panel) and R500
(right panel). The best-fit relation is in good agreement with that
obtained by Sun et al. (2009) analyzing 43 galaxy groups. The
weighted mean gas fraction within R2500 obtained for our sam-
ple is 0.049 ± 0.001, which is slightly higher than the weighted
mean of 0.047 ± 0.001 found by Sun et al. (2009). This can also
be seen from the marginally higher normalization at 1 keV found
in this work compared with the result by Sun et al. (2009) in
Fig. 5 (left panel). However, because the gas fraction is temper-
ature dependent, the weighted mean gas fraction depends on the
temperature distribution of the objects in the samples.
The fgas at R2500 that we determined is on average 37% lower
than the fgas at R500. Both groups and high mass systems have a
slope that agrees within the errors, although with a lower nor-
malization for the low-mass objects. This indicates a higher gas
fraction for the most massive objects. This trend of higher gas
fraction for increasing masses can also be seen in the steepen-
ing of the relation when all the objects were fitted together (see
Fig. 5, right panel).
5.6. Scatter
Due to their shallower potential well, galaxy groups are expected
to be much more aﬀected by non-gravitational processes than
galaxy clusters. Therefore it is a common thought that galaxy
groups show a larger intrinsic scatter in the X-ray scaling rela-
tions, although to our knowledge only Eckmiller et al. (2011)
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図 7.12: r2500(左)と r500(右)内における重力質量とガス質量の割合を，ガス温度の関数として示して











グラウンドを活かしてM86 中心から 100 kpcを超えて広がった X線放射を捉え，その輝度分布が方位
角 135–365度の範囲に渡って β ∼0.5の βモデルでよく表現できることを示した．
M86中心から半径 1.5 arcminの領域では，0.9 keVと 0.6 keVの 2つの温度成分による高温プラズマ
が混在していることをスペクトル解析により確認した．さらに，中心から北西に位置する領域 Plume，
さらに北西に伸びた領域 Tailでは中心より高い温度を持ち，1温度のみを持ったプラズマの放射で説明








得た．温度分布は 4re までは温度勾配が正であり，以降 12reまで温度勾配が無いか負であった．また，
















温度がおおよそ 0.6 keVであり，周囲に広がる 1 keV程度のX線放射領域と比べて低温であった [Ehlert
et al., 2013]．そこで，Suzaku衛星による観測データでも同様の温度構造が見られるのかを確認した．






また，バックグラウンドモデルとして取り込んだ LHBとMWHの温度はそれぞれ 0.1 keVと 0.3 keV
に，元素組成は 1 solar，赤方偏移量は z=0に固定し，規格化定数はフリーパラメータとした．CXB
はベキ 1.4，規格化定数は 1.063×10−3 の power-lowモデルとした．銀河吸収のための水素の柱密度は
nH = 2.84× 1020cm−2に固定した．モデルを以下に示す．





が確認できた．しかし，kT の絶対値は∼0.8 keVであり，0.6 keVまでの低温とならなかった．これは，
M86から大きく広がる∼0.9 keVの放射成分と混在した温度を見ている可能性がある．
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図 A.1: 定義した領域と 2温度モデルによって得られた低温成分の温度マップ．黒コントアは左図イメー
ジのもの．
表 A.1: 2温度モデルによって得られた各領域でのベストフィットパラメータ．
# NormLHB NormMWH kTICM Abundance NormICM kT Norm χ2/dof
×10−3 ×10−4 (keV) (solar) ×10−2 (keV) ×10−2
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